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1. Prefacio 


Antes de entrar en materia, me gustaría hacer una breve disquisición sobre lo insignificante que es 
la especie humana cuando la comparamos con el Universo que nos rodea. Voy a centrarlo en tres 
aspectos que considero que son los fundamentales: el tiempo, la distancia y la energía. 

En cuanto al tiempo, el promedio de la vida de una persona en un país de renta alta es de unos 80 
años. La hipotética tiempo de existencia del Big Bang es de unos 13.000 millones de años, o sea, 
una infinitud mucho mayor. Si pensamos en los movimientos telúricos terrestes, la existencia de 
zonas de alta montaña que en la antigüedad estuvieron bajo el nivel del mar es de más de 3 millones 
de años, que es la antigüedad de los restos humanos más antiguo conocido. Así es de esperar que en 
la Tierra habrán unos movimientos muy importantes, de un nivel de actividad muy superior a un 
terremoto y a cualquier erupción volcánica, que indudablemente conllevará sin ninguna duda a la 
extinción de la raza humana. ¿Cuándo ocurrirá? Nadie lo sabe. Probablemente pasarán miles e 
incluso millones de años cuando esto suceda. 

En cuanto a la distancia, podemos ver en la tabla siguiente que nuestro tamaño entre 1 ,5 y 2 metros 
de altura es muy insignificante ante las dimensiones del espacio extraterrestre. Tener en cuenta que 
1 año-luz equivale a 9.460.730.472.580,8 km, es decir, 9,46 billones de Kms. 


Diámetro de la Tierra 

12.742 Km 

Distancia de la Tierra al Sol 

149.600.000 Km 

Distancia del Sistema Solar al centro de la 

27.700 años-luz 

Via Láctea 


Diámetro de la Via Láctea 

100.000 años-luz 

Distancia de la galaxia conocida más lejana 

13.000 millones años-luz 

a nosotros 



En cuanto a la energía, la que manejamos de forma habitual en nuestro mundo humano es muy 
insignificante con la del Universo. Así en el acelerador de partículas del CERN alcanzamos una 
energía puntual excepcional para provocar un choque de protones y detectar las partículas que se 
generan. En el Universo esto sucede de forma continua y en una cantidad tan grande que no la 
podemos ni evaluar. 

La conclusión es que el ser humano es algo infinitamente pequeño en el Universo, y la duración de 
sus existencia es también infinitamente pequeña, es decir, se nace e inmediatamente morimos 
tomando como escala de tiempo la del Universo. 

2. Introducción 

El objetivo de este libro es dar a conocer los distintos aspectos de las galaxias pero sin entrar en 
formulaciones matemáticas ni en modelizaciones. Mi objetivo es dar unas pinceladas sobre las 
galaxias que puedan permitir en un futuro, profundizar en aquellos aspectos que puedan interesar al 
lector. 

De acuerdo con el estado del arte actual de la astronomía, el Universo se compone de galaxias y de 
un medio intergaláctico formado por gas y polvo. Sin embargo cabe la posibilidad de la existencia 
de otros Universos diferentes al nuestro y que a corto plazo será imposible averiguar como son estos 
otros Universos. De acuerdo con las últimas investigaciones, es de creencia general que debe haber 
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algo más que no es visible, razón por lo que a este algo más se le denomina materia oscura. 
Asociada a ella también es de creencia general que debe existir una energía oscura, ya que según la 
teoría de la relatividad de Einstein, existe una relación directa entre materia o masa y energía. 

En cuanto al contenido de nuestro Universo, debido a la mejora de los dispositivos técnicos 
desarrollados, podemos conocer más a fondo el contenido del Universo más cercano que nos rodea, 
aunque siempre existirá la pregunta de que hay más allá. Este Universo más cercano es de creencia 
general que está en expansión, es decir, los objetos que lo componen se están alejando unos de 
otros. Esto es caraterístico de una explosión. En consecuencia se ha estimado que hace 13.800 
millones de años, hubo de haber una explosión que generó el Universo cercano en el que estamos 
sumergidos. Ahora podemos elucubrar que esta explosión podría ser una supersupemova, es decir, 
que en la actualidad conocemos la existencia de una extraordinarias explosiones galácticas a las que 
se denominan supernovas. Así pudo haber otra mucho más extraordinaria que fue el origen de 
nuestro Universo. Esto jamás lo podremos saber. 

Así de un Universo que contiene millones de galaxias, podemos descender de escala y situarnos en 
nuestra galaxia que la conocemos con el nombre de Via Láctea. Dentro de ella, en uno de sus 
brazos, bastante alejado del centro existe el Sistema Solar, del cual forma parte la Tierra. 

Es importante señalar que la existencia de las galaxias es un descubrimiento a partir de la 
observación en el rango óptico, aunque en la actualidad ya hay mucha información en el rango del 
ultravioleta y del infrarrojo. También empieza a tenerse información en el rango de los rayos X y 
los rayos gamma. También el hecho de que vemos lo que más brilla, hemos pasado de conocer sólo 
las estrellas, a los objetos más alejados de nuestra galaxia la Vía Láctea. Este brillo es consecuencia 
de una concentración muy importante de energía y que se transmite a través del medio 
intergaláctico. Dado que la temperatura de este medio es muy baja, del orden de 2-3 °K, es decir, la 
energía se transmite de los puntos de mayor densidad energética a las zonas de menor densidad 
energética. 

Este libro es una breve introducción al mundo de las galaxias, una rama de la ciencia en el que 
trabajan muchos investigadores y cada día hay nuevos avances gracias a los telescopios espaciales y 
los nuevos telescopios terrestres. También gracias a las comunicaciones, cada día hay más 
conferencias y reuniones de trabajo sobre aspectos relacionados con las galaxias. Algunos e estos 
eventos son: 

• The Most Massive Galaxies and their Precursors 

• Multiwavelength Dissection of Galaxies 

• Dissecting Galaxies Near and Far: High Resolution Views of Star Formation and the ISM 

• Galaxy C ommunity C onferenc e 2 0 1 5 

• The Many Pathways to Galaxy Growth 

• Gas, dust, and star-formation in galaxies from the local to far universe 

• Galaxies in 3d across the universe 

• Cosmology with Galaxy Clusters in the XXI century 

• The role of hydrogen in the evolution of the galaxies 

• Evolving Galaxies in Evolving Environments 

• etc. etc. 

En la web http://www.conference-service.com/conferences/gravitation-and-cosmologv.html hay una 
detallada información de los eventos relacionados con las galaxias. 

3. Definición de galaxia 

Una galaxia es un conjunto de estrellas, nubes de gas, polvo cósmico, materia oscura y energía 
oscura, y todo ello unido gravitatoriamente. La cantidad de estrellas que forman una galaxia es 
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incontable, desde las enanas hasta las gigantes. Nuestra galaxia es la Via Láctea y en ella está 
nuestro Sistema Solar y en consecuencia la Tierra. 

Es básico conocer la existencia de la Comisión 28 de la IAU (International Astronomical Union) 
que se dedica exclusivamente al tema GALAXIAS. (http://aramis.obspm.fr/IAU28/index.php? 
body=web.html) 

Se estima que existen más de 100.000 millones de galaxias en el Universo observable y la mayoría 
de ellas tienen un diámetro entre 100 y 100.000 parsecs y normalmente están separadas por 
distancias del orden de 1.000.000 de parsecs. El espacio intergaláctico está compuesto por un gas 
tenue y frío, cuya densidad media no supera un átomo por metro cúbico. La mayoría de las galaxias 
están dispuestas en una jerarquía de agregados, llamados cúmulos, que a su vez forman agregados 
más grandes, llamados supercúmulos. Estos supercúmulos están dispuestas en filamentos rodeados 
de inmensas zonas de vacío. 

Las galaxias no están distribuidas uniformemente en el Universo, sino que en determinadas partes 
hay una gran densidad como en las constelaciones Virgen y Cabellera de Berenice, mientras que en 
otras su densidad es mínima. 

4. Historia 

En el año 1610, Galileo Galilei usó un telescopio para estudiar lo que se conoce como la Vía Láctea 
y descubrió que está compuesta por una inmensa cantidad de pequeñas estrellas. En el año 1755, 
Immanuel Kant teorizó sobre la estructura y las agrupaciones de estrellas en su tratado “Historia 
general de la naturaleza y teoría del cielo”, basado en un trabajo previo de Thomas Wright. Kant 
afirmaba que la Vía Láctea era un sistema formado por miles de sistemas solares como el nuestro, 
agrupados en una estructura de orden superior, de características similares a las de los sistemas 
planetarios: de forma elíptica y sensiblemente plana y que estaba en un movimiento de rotación 
alrededor de un centro. También supuso que, como consecuencia del punto de vista desde el que 
observamos la Vía Láctea y por la densidad de estrellas visibles que agrupa, nuestro Sol se 
encuentra en su mismo plano y forma parte de ella. 

Hacia finales del siglo XVIII, las galaxias aún no habían sido descubiertas. Charles Messier 
compiló un catálogo (Catálogo Messier) que contenía 103 objetos astronómicos que denominó 
"Nebulosas y Cúmulos de Estrellas", seguido más tarde por el catálogo elaborado por William 
Herschel con 2.514 nuevos objetos del espacio profundo. En estos catálogos ya aparecen unos 
objetos borrosos que más adelante se identificaron como galaxias. En el año 1845, Lord Rosse 
construyó un nuevo telescopio y éste le permitió distinguir las nebulosas elípticas de las circulares. 
Este telescopio permitió ver de manera parcial algunas fuentes puntuales individuales de luz en 
estas nebulosas, confirmando algunas de las conjeturas predichas por Kant. 

Así las galaxias no fueron reconocidas como un tipo distinto de objeto astronómico hasta finales del 
siglo XIX, cuando la espectroscopia visual de la espiral de Andrómeda, conocida como el objeto 
Messier 31, realizada por Higgins, mostró un espectro continuo. 


5. Hubble Ultra Deep Field 

El telescopio espacial Hubble es un telescopio de tipo reflector y su espejo primario tiene un 
diámetro de 2,4 m. Desde el año 1990, está orbitando a 600 km de altura y esto pennite ver el cielo 
sin las perturbaciones originadas por nuestra atmósfera. Para la exploración incorpora en la 
actualidad 4 instrumentos consistentes en varias cámaras, un espectrógrafo y tres sensores de guiado 
fino que pueden actuar como interferómetros. Para la generación de electricidad se emplean dos 


Pág.16 



paneles solares que alimentan las cámaras, los cuatro motores empleados para orientar y estabilizar 
el telescopio, los equipos de refrigeración de los instrumentos y la electrónica del telescopio. 

Aprovechando el telescopio espacial Hubble, se decidió hacer una fotografía con el máximo detalle 
de una pequeña zona del espacio y a esto se le denominó HUDF (Hubble Ultra Deep Field). Esta 
región corresponde a un espacio de 1 1 arcmin 2 en el cielo del hemisferio sur. La imagen contiene al 
menos 10.000 objetos, la gran mayoría de los cuales son galaxias. La inspección visual de estas 
imágenes muestra pocas galaxias con un desplazamiento al rojo mayor de 4 y en general estas 
galaxias tienen una forma espiral y elíptica. La mayoría de las galaxias tienen desplazamientos al 
rojo entre 6 y 7. Estas muestras, que se encuentran en diferentes desplazamientos al rojo pero 
derivado de los mismos datos, no muestran ninguna evidencia de un cambio en la luminosidad 
característica de las galaxias. 

La evaluación de los factores necesarios para derivar la función de luminosidad a partir de los datos 
obtenidos sugiere que existe una considerable incertidumbre en los parámetros de las muestras 
descubiertas con diferentes instrumentos y sobre las poblaciones de origen. La densidad de la 
luminosidad ultravioleta de estas muestras está dominada por galaxias más débiles que la 
luminosidad característica y revela mucha más luminosidad que los estudios más superficiales. La 
densidad aparente de la luminosidad ultravioleta de las galaxias parece disminuir a partir de los 
desplazamientos al rojo desde 0 hasta valores superiores a 6, aunque esta disminución puede ser el 
resultado de una débil tendencia incompleta en las muestras más distantes. Las muestras con 
desplazamientos al rojo más altos muestran que la formación de estrellas ya era importante en las 
primeras épocas en las que se han observado las galaxias, es decir, menos de 1 millón de años 
después del Big Bang. 

Este estudio HUDF ha permitido llegar a ver galaxias con un desplazamiento al rojo de valor 7, es 
decir, una época posterior en 800 millones del Big Band. Sin embargo en el infrarrojo se ha llegado 
a ver galaxias con un desplazamientos al rojo de valor 10, lo que equivale a ver lo que sucedió 480 
millones después del Big Band. 

6. Propiedades de las galaxias 

A pesar de su lejanía y de que solo disponemos de aparatos que nos penniten solo estudiar 
determinados aspectos de una galaxia, las principales propiedades que se pueden analizar son las 
siguientes: 

• Distancia. Sus valores son pocos precisos aunque si que podemos saber si una galaxia está 
más lejos que otra, principalmente con el valor del desplazamiento al rojo. 

• Luminosidad. Esta propiedad es difícil de establecer y admás en cuanto a que gracias a las 
últimas fotografías, no podemos decir que tengan una magnitud única. 

• Tamaño. En la actualidad gracias a las últimas fotografías podemos establecer su tamaño 
siempre y cuando establezcamos los límites de la galaxia, algo muy difícil de determinar, ya 
que en realidad físicamente estos límites no existen. 

• Velocidad radial. 

• Masa. Esta propiedad es importante porque sus efectos gravitatorios dentro de la propia 
galaxia influyen sobre las galaxias vecinas. 

• Contenido estelar 

• Morfología 
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• Color. Las galaxias tienen diferentes colores y es consecuencia de su distinta luminosidad en 
las diferentes bandas ópticas. Así si en una galaxia domina el color rojo, es porque su 
luminosidad en esta banda es mucho más fuerte que en las demás. En general las galaxias 
elípticas y las enanas esferoidales son más rojizas que las galaxias espirales y las irregulares. 
También el color de una galaxia está relacionado con la edad y la metalicidad de su 
población estelar. En general en las galaxias más rojizas dominan las poblaciones estelares 
más viejas y más ricas en metales. Por lo tanto el color de la galaxia nos da información 
importante de su población estelar. Sin embargo el color se ve influenciado por la existencia 
del fenómeno de la extinción debido al polvo y al ángulo de la línea de visión entre la 
galaxia y nosotros. 

• Metalicidad. Esta característica indica la edad de la población estelar de la galaxia. También 
refleja la cantidad de gas que ha sido reprocesado por las estrellas e intercambiado con el 
entorno. Se pueden distinguir dos metalicidades en cada galaxia: la metalicidad media de las 
estrellas y la metalicidad media del gas. Dependiendo de la historia de la formación estelar y 
de la cantidad de flujo de entrada y salida, estas 2 metalicidades pueden ser muy diferentes. 
Las metalicidades debidas al gas se pueden medir a partir de las líneas de emisión del 
espectro de la galaxia, mientras que las metalicidades de las estrellas se pueden obtener de 
las líneas de absorción obtenidas de la atmósfera de las estrellas. 

• Desplazamiento al rojo. En principio las galaxias con altos desplazamientos al rojo son más 
jóvenes. Una comparación de las propiedades de las galaxias con diferentes desplazamientos 
al rojo proporciona información en cuanto a su fonnación y su evolución. Sin embargo una 
galaxia de luminosidad y tamaño determinado es más débil y tiene menor brillo superficial 
cuando tiene mayores valores del desplazamiento al rojo. Por lo tanto, si las galaxias con 
alto desplazamiento al rojo tienen luminosidades y tamaños similares a las galaxias actuales, 
serían extremadamente débiles y tendrían un brillo superficial muy bajo, haciendo muy 
difícil su detección. Hasta mediados de la década de 1990, las galaxias conocidas con alto 
desplamiento al rojo eran galaxias casi exclusivamente activas, como los cuásares y las 
radiogalaxias, simplemente porque estas eran las únicas galaxias suficientemente brillantes 
como para ser observadas con las instalaciones disponibles en aquel momento. Gracias a una 
serie de avances tecnológicos en telescopios y detectores, se han hecho enormes progresos y 
hoy en día se pueden ver poblaciones de galaxias con desplazamientos al rojo mayores de 6 
y se llega hasta 10 con el telescopio especial Hubble. Por lo general la búsqueda de galaxias 
con un alto desplazamiento al rojo comienza con una encuesta fotométrica de galaxias en 
múltiples bandas fotomé tricas y magnitudes muy débiles. Con el fin de avanzar, se han 
utilizado diferentes técnicas, que básicamente caen en tres categorías: (i) abandonar el uso 
de los espectros y usar sólo la fotometría, (ii) utilizar la selección de color de banda ancha 
para identificar galaxias que podrían tener un alto desplazamiento al rojo para la 
espectroscopia, y (iii) el uso de fotometría de banda estrecha para encontrar objetos con una 
fuerte línea de emisión en un rango estrecho del desplazamiento al rojo. 


En capítulos sucesivos se ampliarán varios de las propiedades antes enumeradas. 

7. Procesos en el mundo intergaláctico 

El Universo está en un estado dinámico, es decir, su estado está en continuo movimiento y 
desarrollo. Sin embargo con nuestra escala de tiempo, podemos tener la sensación de que no se 
mueve y que si lo hace, es muy lentamente. 

Este estado dinámico corresponde a un equilibrio de füerzas como consecuencia de un conjunto de 
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procesos físicos y químicos de acuerdo a nuestros conocimientos científicos. 

A continuación, voy a describir algunos de ellos, ya que no conocemos con exactitud como son los 
procesos intergalácticos ni su importancia. 

1) Nucleosíntesis. 

2) Ionización. Este fenómeno químico o físico es aquel mediante el cual se producen iones, que 
son átomos o moléculas cargadas eléctricamente debido al exceso o falta de electrones 
respecto a un átomo o molécula neutra. Hay varias maneras por las que se pueden formar 
iones de átomos o moléculas. 

3) Procesos temonucleares. Todas las principales reacciones termonucleares pueden tener lugar 
en las diferentes etapas de la formación y la evolución de las estrellas que forman parte de 
las galaxias. 

4) Recombinación. En Cosmología se refiere a la época en la que los electrones y los protones 
cargados se combinan para formar eléctricamente átomos de hidrógeno neutro. La 
recombinación sucedió 378.000 años después del Big Bang. En el momento del Big Bang, el 
Universo era un plasma denso y caliente de fotones, electrones y protones. Este plasma era 
efectivamente opaco a la radiación electromagnética debido a la dispersión Thomson. A 
medida que el Universo se expandía, también se enfriaba. Eventualmente el Universo se 
enfrió hasta el punto de que la fonnación de hidrógeno neutro se vio favorecida 
energéticamente y la fracción de electrones y protones libres en comparación con la cantidad 
de hidrógeno neutro se redujo a unas pocas partes en 10.000. Poco después los fotones se 
desacoplaron de la materia en el Universo, lo que condujo a la recombinación conocida 
como el desacoplamiento de fotones. La recombinación y el descoplamiento de fotones son 
eventos distintos. Una vez desacoplados los fotones de la materia, estos viajaron libremente 
por el Universo sin interactuar con la materia y constituyen lo que observamos hoy en día 
como la radiación de fondo de microondas cósmico. 

5) Acreción. Este término se utiliza para dar nombe al crecimiento de un cuerpo por agregación 
de cuerpos menores. Se utiliza principalmente en el área de la astronomía y la astrofísica 
para explicar fenómenos como los discos circumestelares, discos de acreción o la acreción 
de un planeta a partir de planetesimales. La teoría de la acreción planetaria fue propuesta por 
el geofísico ruso Otto Schmidt en 1944 y explica que los planetas se crearon a partir de la 
acreción de planetesimales que a su vez se formaron por acreción de partículas formadas por 
condensación o sublimación inversa. 

6) Enfriamiento colisional. Si una excitación colisional desde dos niveles fuera seguido por la 
emisión de un fotón, se produciría a una velocidad de enfriamiento colisional. En la práctica 
también hay una desexcitación. El enfriamiento es proporcional a la densidad de electrones 
y cada colisión crea un fotón que enfría el entorno. 

7) Efecto de marea 

8) Teorema de Jeans. En la astrofísica y la mecánica estadística, este teorema establece que 
cualquier solución de estado estacionario sin colisión, la ecuación de Boltzmann depende 
solo de las coordenadas del espacio de fase a través de las integrales de movimiento en el 
potencial dado y por el contrario cualquier función de las integrales es una solución de 
estado estacionario. 

9) Efecto Butcher-Oemler 

10) Radiación de sincrotrón 

7.1. Nucleosíntesis 

Los neutrones pueden sobrevivir si están vinculados con el núcleo de los átomos, pero los neutrones 
libres no son estables. Ellos se transforman exponencialmente en un protón, un electrón y un 
antineutrino. Después de un tiempo z = 886 ± 1 seg, que es su tiempo medio de vida, el número se 


Pág.19 


reduce por un factor 1/e. Muy pocos neutrones consiguen ser libres y pueden combinarse con 
protones para crear el deuterio, que es un núcleo de hidrógeno pesado que contiene un neutrón y un 
protón 

n + p — > D + y 

Aquí y representa un fotón, el cual se lleva 2,2MeV de la energía liberada en la reacción. Esta 
reacción también tuvo lugar en los primeros tiempos, pero cualquier átomo de deuterio que logró 
formarse, fue inmediatamente separado por los fotones en la radiación del cuerpo negro. 

Después de que los pares electrón-positrón se hayan ido, la densidad de energía en el Universo era 
casi en su totalidad debido a la radiación de cuerpo negro. Alrededor de una cuarta parte de los 
neutrones se habían combinado antes de que la temperatura cayera alrededor de 10 9 °K, cuando 
podrían estar encerrados en los átomos de deuterio. Esto dejó un neutrón por cada siete protones. El 
exceso de protones, que se convirtieron en el núcleo de los átomos de hidrógeno, representaron 
aproximadamente el 75% de la masa total. 

El deuterio se combina fácilmente con otras partículas para formar un núcleo de helio, con dos 
protones y dos neutrones. Esencialmente todos los neutrones y alrededor del 25% de la masa total 
de los neutrones y los protones, terminaron en forma de helio. Sólo mantuvieron un poco de 
deuterio y algunos átomos de He3, es decir, con dos protones y un neutrón. También se formaron 
trazas de boro y litio, pero el Universo se expandió demasiado rápido para crear núcleos más 
pesados. La cantidad de helio producida depende de la vida media del neutrón, pero difícilmente de 
la densidad de la materia en ese momento. Casi cada neutrón pudo encontrar un protón y formar 
deuterio y casi todos los núcleos de deuterio reaccionaron para hacer helio. La abundancia 
observada de helio es del orden del 22% al 24%, de acuerdo aproximadamente con este cálculo. Por 
ejemplo si se hubiera encontrado que el Sol contuviera un 10% de helio en peso, esta observación 
hubiera sido muy difícil de explicar en la cosmología del Big Bang. 

Por el contrario, la pequeña fracción de deuterio sobrante es muy dependiente de la densidad de 
neutrones y protones, conocidos colectivamente como bariones. Si hubiera habido muy poca 
materia, muchos de los núcleos de deuterio hubieran perdido la oportunidad de chocar con otras 
partículas antes de que las reacciones dejaran que el Universo se diluiera demasiado. Si el actual 
número de bariones hubiera sido muy bajo, entonces el deuterio también se quema fácilmente 
convirtiéndose en helio dentro de las estrellas. Así que para medir el tiempo transcurrido desde el 
Big Bang, se deben buscar estrellas viejas pobres en metales donde se ha quemado el deuterio en 
sus capas externas o en las nubes intergalácticas de gas que aún no han formado muchas estrellas. 

7.2. Efecto de marea 

La fuerza de marea es un efecto secundario de la fuerza de la gravedad y surge porque la fuerza 
gravitatoria ejercida por un cuerpo sobre otro, no es constante a través del tiempo. Así el lado más 
cercano es atraído con más fuerza que el lado más lejano y por lo tanto la fuerza de la marea es 
diferencial. Así en el caso de la Tierra, la atracción gravitatoria de la Luna sobre los océanos más 
cercanos a la Luna y la de los océanos más lejanos de la Luna provocan urna marea diferencial. Sin 
embargo los océanos cercanos están más fuertemente atraídos y, puesto que son fluidos, se acercan 
a la Luna ligeramente causando una marea alta. Los océanos lejanos se sienten atraídos menos y 
podría esperarse que la atracción sobre los océanos lejanos causen una marea baja debido a que la 
Tierra los atrae más fuertemente que la Luna, hay una aceleración relativa de dichas aguas en la 
dirección hacia el exterior. 

En un uso más general de la mecánica celeste, la expresión fuerza de marea puede referirse a una 
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situación en la que un cuerpo o materia está principalmente bajo la influencia gravitatoria de un 
segundo cuerpo y que también está perturbado por los efectos gravita torios de un tercer cuerpo. En 
estos casos la fuerza perturbadora se denomina fuerza de marea y es la diferencia entre la fuerza 
ejercida por el tercer cuerpo sobre el segundo y la fuerza ejercida por el tercer cuerpo sobre el 
primero. 

En el caso de una esfera elástica infinitesimalmente pequeña, el efecto de una fuerza de marea 
distorsiona la forma del cuerpo sin ningún cambio en su volumen. La esfera se convierte en un 
elipsoide con dos protuberancias, que señala hacia y lejos del otro cuerpo. Los objetos más grandes 
se distorsionan en un ovoide y están ligeramente comprimidos, que es lo que ocurre con los océanos 
de la Tierra bajo la acción de la Luna. La Tierra y la Luna giran alrededor de su centro común de 
masa o baricentro y su atracción gravitatoria proporciona la fúerza centrípeta necesaria para 
mantener este movimiento. Para un observador en la Tierra, muy cerca de este baricentro, la 
situación es que la Tierra actúa como cuerpo 1 y la Luna como cuerpo 2. Todas las partes de la 
Tierra están sujetas a fuerzas gravitatorias de la Luna, haciendo que el agua en los océanos se 
redistribuya, formando protuberancias en los lados cerca y más lejos de la Luna. 

Cuando un cuerpo gira mientras está sujeto a las fuerzas de marea, la fricción interna provoca que la 
disipación gradual de su energía cinética de rotación sea en forma de calor. Si el cuerpo atraído más 
pequeño está lo suficientemente cerca de su cuerpo principal, esto puede dar lugar a una rotación 
que está ligada a una marea en el movimiento orbital, como en el caso de la Luna y la Tierra. El 
calentamiento provocado por la marea produce efectos volcánicos dramáticos en la luna lo de 
Júpiter. Las tensiones causadas por las fuerzas de marea también causan un patrón regular mensual 
de terremotos en la Luna de la Tierra. 

Las fuerzas de marea contribuyen a las corrientes oceánicas, que moderan las temperaturas globales 
mediante el transporte de energía de calor hacia los polos. Se ha sugerido que además de otros 
factores, las variaciones de ritmo armónicos en las mareas pueden contribuir a los cambios 
climáticos. 

Los efectos de las mareas son particularmente importantes cerca de pequeños cuerpos de gran masa, 
como las estrellas de neutrones o los agujeros negros, donde son responsables de la caída de la 
materia hacia su interior. 

7.3. Efecto Butcher-Oemler 

Este efecto es una hipótesis científica que sugiere que los núcleos de los cúmulos de galaxias con un 
desplazamiento al rojo intermedio (z ~ 0,3) contienen una mayor fracción de galaxias azules que los 
núcleos de los cúmulos de bajo desplazamiento al rojo. Esta propuesta fue realizada por Harvey 
Butcher y Augusto Oemler en un documento del Astrophysical Journal del año 1978. 

El documento original presenta la fotometría de dos cúmulos de galaxias, el C1 0024 + 1654 con z = 
0,39 y el 3C 295 con z = 0,46. Estos cúmulos no son atípicas en su morfología o su riqueza. Ambos 
son ricos y centralmente concentrados, algo así como el cercano Cúmulo de Coma. La sorprendente 
conclusión es que en los núcleos de estos distantes cúmulos con galaxias más azules son observados 
mejor que los núcleos de los cúmulos cercanos de riqueza y morfología similar. 


Bajo ciertas circunstancias, las galaxias azuladas del cúmulo pueden ser utilizadas como un 
indicador de la fonnación estelar en curso. Los astrónomos han identificado tres clases espectrales 
en las que se pueden clasificar un conjunto significativo de miembros del cúmulo que son galaxias 
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azules. La primera clase espectral es la que tiene objetos sometidos a una vigorosa formación estelar 
con colores muy azules y espectros mostrando líneas H-5 de emisión. La segunda clase espectral 
también contiene cúmulos en los que se observan galaxias post-estallido. Estas son los miembros 
del cúmulo que muestran colores azules similares a las galaxias de estallido solamente con líneas de 
absorción H- 5 de moderadas a fuerte. La tercera clase espectral son los miembros del cúmulo que 
muestran espectros de líneas de excitación amplias y/o altas, a menudo encontradas en los núcleos 
galácticos activos. Las observaciones de Butcher-Oemler sugieren que en un desplazamiento al rojo 
intermedio, se puede observar una tasa de formación estelar mayor en una fracción de galaxias en 
los núcleos de los cúmulos ricos más que en los núcleos de los cúmulos ricos de bajo 
desplazamiento al rojo. 

El documento de Butcher-Oemler de 1978 provocó un debate considerable. La serie resultante de 
documentos de Butcher-Oemler se extiende durante seis años concluyendo con The Evolution of 
Galaxies in Clusters. V A Study of Populations since z ~ 0.5. En este trabajo se presenta la 
fotometría de 33 cúmulos de galaxias con desplazamientos al rojo que van desde el Cúmulo de 
Virgo con z = 0,003 hasta el cúmulo C1 0016 + 16 con z = 0,54. Este estudio refuerza la conclusión 
presentada en su documento original de 1978, de que no ha habido una evolución reciente fúerte de 
las galaxias en los cúmulos. 

La conclusión Butcher-Oemler generó numerosas investigaciones de los núcleos de los cúmulos 
ricos con un desplazamiento al rojo intermedio (0,3 < z < 0,9). El resultado de estas investigaciones 
es que el efecto Butcher-Oemler está muy extendido en los cúmulos ricos con z > 0,2 y se debe a 
episodios vigorosos de formación estelar en un subconjunto de los miembros del cúmulo. 

El efecto parece estar confinado en los cúmulos ricos, por lo menos tan o más ricos que el cúmulo 
de Virgo. Estudios posteriores apuntan que es posible que el efecto Butcher-Oemler puede ser 
parcialmente el resultado de fusiones entre galaxias. 

7.4. Radiación de sincrotrón 

La radiación electromagnética emitida cuando las partículas cargadas son aceleradas radialmente se 
llama radiación de sincrotrón. Esta radiación es similar a la radiación de ciclotrón a excepción de 
que la radiación de sincrotrón se genera por la aceleración de partículas cargadas de forma 
ultrarrelativista a través de campos magnéticos. La radiación de sincrotrón se puede lograr 
artificialmente en sincrotrones o anillos de almacenamiento o de forma natural por el movimiento 
rápido de los electrones a través de campos magnéticos. La radiación producida de esta manera 
tiene una polarización característica y las frecuencias generadas puede variar en todo el espectro 
electromagnético . 

El nombre de radiación de sincrotrón se debe a su descubrimiento en un acelerador de sincrotrón de 
General Electric construido en el año 1946 y anunciado en Mayo de 1947 por Frank Eider, Anatole 
Gurewitsch, Robert Langmuir, y Herb Pollock en una carta titulada "La radiación de los electrones 
en un sincrotrón". Según Pollock: "El 24 de Abril, Langmuir y yo estaban usando la máquina y 
como siempre estábamos tratando de empujar el cañón de electrones y su transformador de 
impulsos asociado al límite. Habían ocurrido algunas chispas intermitentes y el técnico nos pidió 
que observarlo con un espejo alrededor de la pared de protección de hormigón. Inmediatamente se 
apagó el sincrotrón como "vio un arco en el tubo." El vacío seguía siendo excelente, así Langmuir y 
yo llegamos al final de la pared y observamos. Al principio pensamos que podría ser debido a la 
radiación de Cherenkov pero pronto quedó claro que estábamos viendo la radiación de Ivanenko y 
Pomeranchuk ". 
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Cuando las partículas de alta energía están en rápido movimiento, incluyendo los electrones 
forzados a viajar en una trayectoria curva por un campo magnético, se produce la radiación de 
sincrotrón. Esto es similar a una antena de radio, pero con la diferencia de que, en teoría, la 
velocidad relativista cambiará la frecuencia observada debido al efecto Doppler por el factor de 
Lorentz. Entonces la contracción relativista de la longitud de onda, bombea la frecuencia observada 
en el laboratorio por otro factor, multiplicando así la frecuencia de la cavidad resonante que acelera 
los electrones en el rango de los rayos X. La potencia radiada está dada por la fórmula relativista de 
Larmor, mientras que la fuerza sobre la emisión de electrones viene dada por la fuerza de Abraham- 
Lorentz-Dirac. El diagrama de radiación puede ser distorsionado por un patrón de dipolo isotrópico 
en un cono de radiación que apunta hacia adelante. La radiación de sincrotrón es la fuente artificial 
más brillante de rayos X. La geometría planar de la aceleración parece hacer que la radiación esté 
polarizada linealmente cuando se observa en el plano orbital y polarizada circularmente cuando se 
observa en un pequeño ángulo con respecto a dicho plano. Sin embargo la amplitud y la frecuencia 
se centran en la eclíptica polar. 

8. Protogalaxias 

El término protogalaxia se conoce a veces como galaxia primigenia y se ha utilizado en la literatura 
con distintos significados, pero una definición general pueden ser algo como que son las 
progenitoras de las galaxias actuales en las primeras etapas de su formación. 

Las ambigüedades se deben principalmente al hecho de que nuestra comprensión del concepto de 
formación de las galaxias ha ido evolucionando en los últimos decenios. Además los expertos de las 
diferentes orientaciones técnicas que están de acuerdo sobre el cuadro general de la formación de 
las galaxias, tendrían definiciones diferentes e igualmente legítimas. Por ejemplo, un observador 
puede pensar que el primer estallido de la formación estelar fue un progenitor de una galaxia 
elíptica actual, mientras que un teórico puede pensar que en la época de fusión máxima, los halos 
oscuros de los fragmentos se ensamblaron para producir una galaxia actual. Otros definirían una 
protogalaxia como un cuerpo gaseoso antes de que tuviera lugar una formación estelar o como una 
región muy densa de materia oscura en el universo muy temprano, destinado a convertirse 
gravitatoriamente y a colapsarse. 

8.1. De las fluctuaciones de densidad a las protogalaxias. 

El paradigma básico de la formación de la estructura del Universo es que esto se lleva a cabo a 
través de la inestabilidad gravitatoria de regiones frontera muy densas en el universo temprano. La 
distribución de la masa de estas regiones se cuantifica por el espectro inicial de la perturbación de la 
densidad que se produce por algún tipo de proceso de fluctuación cuántica en el universo temprano. 

Así las regiones muy densas se separan y colapsan bajo su propia gravedad, más o menos en la 
escala de tiempo de lo que se conoce como el período de caída libre. Se puede observar que para un 
fragmento galáctico o subgaláctico de masa, las correspondientes épocas cósmicas implican un 
colapso con galaxias de un alto desplazamiento al rojo, mientras que los cúmulos de galaxias o las 
grandes estructuras aún pueden estar colapsando en la actualidad. Este sencillo argumento implica 
que la época de la formación máxima de galaxias es probable que se encuentre en las épocas 
cósmicas de hace unos I O 8 años-luz y más o menos en el rango de desplazamiento al rojo entre 2 y 
20, mientras que la época de la formación de los cúmulos de galaxias dura muchos miles de 
millones de años y todavía está sucediendo actualmente. 

8.2. Colapso 

Dado que la materia oscura no bariónica parece dominar la masa total, las regiones muy densas, es 
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decir, los halos protooscuros, puede empezar a colapsar incluso cuando el Universo todavía está 
ionizándose. Las fluctuaciones más pequeñas de masa colapsan más rápido, sin embargo también 
son las más fácilmente borradas por una variedad de procesos de amortiguación que operan en el 
universo temprano, tales como la transmisión de la materia y los fotones, las ondas sonoras, etc. 
Actualmente se cree que las estructuras más pequeñas que sobreviven a la época de la 
recombinación son similares en cuanto a masa a los cúmulos globulares o a las galaxias enanas, es 
decir, son objetos cuya masa es del orden de 1 0 5 - 1 0 8 masas solares. Pueden ser los elementos 
básicos de las galaxias. 

Las imágenes del fondo cósmico de microondas muestran una instantánea de las regiones muy 
densas en la época de la recombinación. En la actualidad la resolución de estas observaciones 
corresponde a las escalas físicas de los grandes cúmulos y los supercúmulos de galaxias, más que a 
las propias galaxias. Sin embargo estas observaciones soportan la imagen básica de la formación de 
la estructura a través de la inestabilidad gravitatoria. 

Cualquier disipación de energía en el componente bariónico de la masa, es decir, durante el 
enfriamiento de las protogalaxias, aceleraría el colapso y daría lugar a la formación de los objetos 
más densos, ya que los sistemas que disipan la energía con una masa determinada, se unen más 
fuertemente. La distinción entre las galaxias y las estructuras a gran escala como los cúmulos de 
galaxias es que las galaxias o sus fragmentos protogalácticos se pueden enfriar más rápidamente 
durante el tiempo del período de caída libre. Los mecanismos físicos que permiten esta disipación 
de energía durante el colapso de las protogalaxias son el enfriamiento Compton inverso del gas 
caliente, la radiación de los fotones del fondo cósmico de microondas y los choques y las colisiones 
de las nubes de gas. 

Hay dos aspectos fúndamentales de la formación de las galaxias: el ensamblaje de la masa 
principalmente oscura, la conversión del gas en estrellas y el enriquecimiento químico posterior a 
través de las explosiones de las supernovas. El primero es más fácil de modelar numéricamente y el 
último es observable en la actualidad. Los dos pueden estar relacionados, ya que es probable que los 
estallidos de formación estelar sean el resultado de la fúsión de fragmentos de protogalaxias ricas en 
gas. 

8.3. Ensamblaje de protogalaxias 

En cada escala espacial o de masa, se produce una fúsión gradual y jerárquica de fragmentos en 
estructuras cada vez más grandes. Este proceso se desarrolla primero en las escalas más pequeñas y 
se mueve hacia escalas más grandes con el aumento de la edad del Universo y a medida que los 
fragmentos más pequeños se consumen en las fusiones. Mientras que las fusiones de galaxias son 
relativamente raras en el Universo actual, estos procesos deben haber sido mucho más comunes al 
prinicipio del Big Bang cuando las galaxias y sus componentes iniciales estaban más cerca, con 
velocidades peculiares menores y cuando había más fragmentos de fusión. Sin embargo este 
proceso de ensamblaje jerárquico nunca cesa y hoy es el principal mecanismo de transfonnación de 
las galaxias. 

En la década de 1960 y principios de 1970, una imagen sencilla de la formación de galaxias como 
un colapso monolítico de un única gran nube protogaláctica fúe promovida por Eggen, Lynden-Bell 
y Sandage, con una mayoría de estrellas de población II que se encuentran en la protuberancia y en 
el halo y que se fonnaron más o menos durante un único tiempo de caída libre. Ahora esta imagen 
ha sido completamente reemplazada por el escenario de la fonnación jerárquica. La cuestión 
pendiente es cuando y donde se formaron la mayor parte de las estrellas. Una fusión de un gran 
número de fragmentos de protogalaxia en una escala de tiempo comparable con el tiempo de caída 
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libre de todo el sistema y acompañado por una actividad de formación de estrellas rápida, en la 
práctica es indistinguible de la imagen de un colapso monolítico. Es muy posible que las galaxias 
elípticas masivas en los cúmulos se formaran de esta manera. En otro escenario extremo, las 
fusiones de grandes fragmentos ocurren en una escala de tiempo más prolongado, comparable con 
el tiempo de Hubble, con la mayoría de las estrellas ya formadas en las unidades fusionadas y 
algunas formadas en los estallidos inducidos por la fusión. 

La interacción del ensamblaje de las masas y la fonnación de estrellas determina fundamentalmente 
la morfología de las galaxias y el origen de los discos de las galaxias espirales. En general la fusión 
aleatoria de fragmentos conduce a la fonnación de sistemas esferoidales o más exactamente 
triaxiales, como las protuberancias, los halos estelares y los halos oscuros, donde la energía cinética 
necesaria para soportar el sistema contra su propia gravedad conlleva movimientos aleatorios. En 
contraste con esto, si el gas protogaláctico se establece en el potencial de un halo oscuro de forma 
gradual, radia su energía cinética pero conserva la mayor parte del momento angular que se puede 
transferir a distancia sólo mecánicamente. Las protogalaxias adquieren su momento angular a través 
de las interacciones de marea en el universo temprano, ya que las concentraciones de masa ejercen 
fuerzas de marea entre ellas. A continuación el gas asume la configuración de energía más baja 
posible para una cantidad dada de momento angular, que es soportada de fonna centrífuga, girando 
en fonna de un disco delgado. Entonces las estrellas formadas dentro del disco gaseoso heredan la 
misma cinemática. 

Los discos son dinámicamente frágiles. Las grandes fusiones intenumpirían su rotación ordenada y 
los convertirían en movimientos aleatorios. Por lo tanto es poco probable que cualquier galaxia de 
disco haya tenido una fusión importante desde que se fonnó su disco, pero sigue siendo posible la 
acreción de satélites más pequeños. Por el contrario, a menudo se oyen afirmaciones de que algunas 
galaxias elípticas son hechas por fusión de galaxias espirales. Obviamente este no es el único 
camino posible, ya que una joven galaxia elíptica puede formarse mediante fusiones de miles de 
pequeños fragmentos desde tiempos tempranos. Mientras que algunas galaxias elípticas pueden 
formarse al final de grandes fusiones, muchos estudios de las propiedades de las galaxias elípticas 
en los cúmulos con desplazamientos al rojo bajos y moderados, sugieren que la mayor parte de su 
formación estelar se completó con altos desplazamientos al rojo, superiores a 3. 

En los grandes desplazamientos al rojo, la fusión fue mucho más rápida y frecuente y la formación 
de los discos galácticos masivos y duraderos no era probable. A medida que la fusión se calmó y las 
galaxias se fueron separando por la expansión universal, el ensamblaje gradual necesario de los 
discos aumentó. Este mismo argumento se utiliza para explicar la relación morfología-densidad en 
los cúmulos y los grupos de galaxias. Las galaxias espirales se encuentran principalmente en las 
regiones de baja densidad y las galaxias elípticas en las regiones de alta densidad. Por lo tanto se 
espera que en general la época de fonnación del halo y de la protuberancia en las galaxias preceda a 
la época de la formación del disco, que es coherente con sus historias de formación estelar. En la 
actualidad las protuberancias y las galaxias elípticas muestran poca o ninguna fonnación de 
estrellas y tienen espectros y colores característicos de viejas poblaciones estelares, donde la mayor 
parte de las estrellas se formaron en un período entre 6 y 12 mil millones de años, mientras que los 
discos están fonnando activamente estrellas en la actualidad y al parecer tienen tasas de formación 
de estrellas similares a lo largo de toda su historia. 

El ensamblaje de las masas en las galaxias actuales es un aspecto fundamental de la formación de 
las galaxias, pero como la mayoría de la masa es oscura, este proceso no es fácilmente observable. 
El otro aspecto fundamental es la conversión del gas primordial en estrellas y la evolución temprana 
de las poblaciones estelares, que es lo que podemos observar. 
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8.4. Luminosidad de las protogalaxias 

Después del colapso de las protogalaxias, hay la liberación del exceso de energía. Esto es 
independiente de los detalles del ensamblaje de las masas, ya sea por fusión jerárquica o por un 
colapso monolítico. En primer lugar las densidades medias de las galaxias excedieron las 
densidades extrapoladas de la estructura a gran escala hasta las escalas típicas radiales de las 
galaxias con aproximadamente un factor aproximado de 1000, lo que sugiere un colapso con un 
factor aproximado de 10. En segundo lugar el giro de los discos galácticos requiere un colapso por 
un factor radial similar. Se estima que la cantidad de la energía de enlace liberada en el supuesto de 
que las galaxias actuales está en un equilibrio virial. De acuerdo con el teorema de virial, esto es 
igual a la cantidad del exceso de energía de enlace perdida en el proceso de virialización: una 
protogalaxia empieza como un sistema con la energía cinética igual a la energía potencial, pero 
termina como un sistema virializado donde pierde la mitad de su energía cinética y la otra mitad es 
presumiblemente radiada lejos o se ve arrastada por los vientos galácticos. 

Hay varios mecanismos posibles que explican la liberación de esta energía. El gas se puede enfriar a 
través del efecto Compton inverso en los fotones del fondo cósmico de microondas. Esta radiación 
puede ser enviada lejos como consecuencia de los choques de las colisiones mediante nubes 
gaseosas y fragmentos de protogalaxia. Sin embargo un proceso energéticamente mucho más 
importante es la combustión nuclear en las estrellas. Se ha estimado que alrededor de la mitad de la 
masa estelar en las galaxias actuales está en las poblaciones viejas, las protuberancias y los halos 
estelares, y por lo tanto la mitad de toda la formación de estrellas en la historia del Universo puede 
estar asociada con las protogalaxias. La clave para la estimación de esta energía es a través del 
enriquecimiento químico resultante: las mismas estrellas que producen la energía también producen 
los elementos más pesados. La mayor parte de la energía proviene de la quema de hidrógeno en 
helio, ~ 7 MeV por nucleón, es decir, ~ 0,7% o la masa en reposo inicial del hidrógeno procesado. 
El resto de la cadena de la nucleosíntesis hasta el hierro añade menos de 0,1% a esto. 

Por último, si la formación de los núcleos galácticos activos acompañó a algunos o a todos estos 
estallidos de la protogalaxia en la formación de las galaxias elípticas jóvenes y las protuberancias, 
puede haber sido aportada una cantidad comparable de energía con estos primeros núcleos 
galácticos activos. Ahora hay cada vez más pruebas de que existen los agujeros negros masivos en 
el centro de la mayoría de las galaxias elípticas y en sus protuberancias, con una masa media 
proporcional a la de las estrellas. Si aproximadamente el 10% del resto de la masa del agujero negro 
se irradia en los procesos de disipación durante su formación y su crecimiento, a continuación una 
fracción comparable del resto de la masa de la protuberancia se irradia en la producción de estos 
agujeros negros como ocurre en la combustión nuclear en las estrellas. 

8.5. Detección de las protogalaxias 

La pregunta clave sobre la detectabilidad de las protogalaxias es sobre su oscurecimiento. La mayor 
parte de la energía que se libera es en el rango del ultravioleta, ya sea desde los fotosferas de las 
estrellas masivas o desde los discos de acreción en los núcleos galácticos activos. Esta radiación 
ultravioleta ahora estaría desplazada hacia el rojo en el rango visible debido a la distancia que se 
encuentra la protogalaxia. Por otro lado, si los estallidos de la protogalaxia fueron oscurecidos por 
el polvo, la energía capturada se volvería a radiar en el infrarrojo cercano, por lo que ahora sería 
observable en el rango del submilímetro. Los núcleos galácticos activos también se pueden detectar 
en el rango de los rayos X. Aproximadamente un tercio de toda la formación de estrellas en el 
Universo actual está oscurecido por el polvo y quizás vez una fracción similar ocurrió con las 
protogalaxias. Sin embargo se necesitan algunas decenas de millones de años de evolución estelar y 
enriquecimiento químico antes de que se pueda producir cualquier tipo de polvo, por lo que las 
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primeras fases de la protogalaxia deben haber sido sin oscurecimiento. 


La mayoría de las búsquedas tempranas y algunas de las búsquedas modernas de las protogalaxias 
se basaron en la detección de las líneas de emisión de la recombinación y principalmente de la línea 
Lyman a 1215/7Á del hidrógeno ionizado. Para una población joven estelar no oscura, un tanto por 
ciento de la luminosidad total bolométrica emergería en esta línea. Una regla útil es que por cada 2 
fotones Lyman a se producen 3 fotones ionizantes, es decir, con una longitud de onda X <912 Á. 
Esta línea se detecta fácilmente y es muy luminosa en los cuásares, pero su detección en las galaxias 
potenciada por la formación de estrellas sólo se logró detectarla en la década de 1990. Una 
conversión aproximada es que la tasa de fonnación de estrellas no oscurecidas de lM/año 
produciría la línea de luminosidad Lyman a de una energía de 10 41 erg/seg, pero este número es 
altamente sensible a la forma de la fúnción de masa inicial estelar, ya que la mayoría de los fotones 
ionizantes se producen en el extremo de la masa alta pero la mayoría de la masa está en las estrellas 
de masa baja. 

Hay dos enfoques en cuanto a la observación para la detección de los objetos mediante las líneas de 
emisión con alto desplazamiento al rojo incluyendo las protogalaxias: la imagen de banda estrecha y 
la espectroscopia de hendidura. La mayor parte de la línea de emisión de la protogalaxia aparecería 
en la línea Lyman a, pero exactamente la misma metodología se utilizó también en el infrarrojo 
cercano, donde las búsquedas se dirigen a las líneas Balmer del hidrógeno ionizado, principalmente 
Ha X 6563 Á y H[3 X 486 1Á, y las líneas de la nebulosa de oxígeno ionizado, Olí X 3727 Á o OIII X 
5007Á. Al principio, se obtuvieron imágenes más profundas con un filtro de banda estrecha y se 
compararon con las imágenes en un amplio paso de banda con una longitud de onda central 
comparable. 

Las primeras detecciones de emisión Lyman a de las galaxias con un alto desplazamiento al rojo 
fueron de potentes radiogalaxias que están ostensiblemente ionizadas principalmente por un núcleo 
activo y también de galaxias que contienen cuásares, pero no se encontró ninguna protogalaxia 
propiamente dicha. Esta notoria ausencia de una gran población de Lyman a de las protogalaxias 
luminosas era fácilmente explicable por la extinción ya explicada: los fotones Lyman a y los 
fotones ionizantes del ultravioleta que se producen, son absorbidos por el polvo interestelar, que es 
probable que esté presente en casi todas las regiones de alta tasa de formación estelar. Para 
complicar aún más las cosas, los fotones Lyman a se dispersan por resonancia por el hidrógeno 
interestelar, lo que aumenta en gran medida su probabilidad de ser absorbidos antes de escapar de la 
protogalaxia. 

¿Qué pasa si las regiones de formación estelar están efectivamente completamente ocultas por el 
polvo? Entonces la energía absorbida se vuelve a irradiar en el infrarrojo lejano y ahora sería 
observable en la región del submilímetro y del milímetro. La emisión integrada de las galaxias 
oscurecidas y no oscurecidas, formándose y evolucionando, es observable en forma de fondos 
ópticos y del infrarrojo lejano difúsos. 

La formación de las galaxias y de la estructura a gran escala están estrechamente relacionada en las 
primeras épocas. Es posible que las primeras galaxias se formaran en los puntos más densos del 
campo de densidad primordial. Se espera que estos máximos de densidad estén intrínsecamente 
muy agrupados, ya que estarían ubicados principalmente en las grandes regiones de mayor 
densidad. Así las primeras protogalaxias se pueden encontrar en los núcleos de los futuros cúmulos 
y luego la formación de galaxias se extendería gradualmente a entornos de densidad cada vez 
menor. 
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9. Componentes de una galaxia 

Las galaxias se componen fundamentalmente de materia bariónica y no bariónica, esta última 
conocida como materia oscura. En cuanto a la materia bariónica, la galaxia se compone 
principalmente de 2 tipos de regiones conocidas como población I, que contiene fundamentalmente 
hidrógeno atómico (HI), y población II, que contiene principalmente hidrógeno molecular (H 2 ). Así 
si observamos nuestra Vía Láctea que es una galaxia, podemos ver que además hay otras pequeñas 
regiones con una proporción de metales más o menos importante, por ejemplo, la Tierra es un 
objeto fundamentalmente metálico. 

Los componentes principales de las galaxias están determinados por su luminosidad que destaca 
sobre el fondo y así se determinan las protuberancias, los discos, las barras, las lentes y los anillos 
interior y exterior entre otros. Sin embargo no todas las galaxias tienen todos y cada uno de estos 
componentes, ya que depende de su morfología, así los brazos espirales no son componentes de las 
galaxias elípticas ni de las galaxias irregulares. Así en el ámbito de la luz visible, tenemos desde las 
galaxias sin ninguna estructura hasta galaxias muy estructuradas con anillos, brazos, protuberancias 
y barras. También se debe añadir la existencia de los carriles de polvo que oscurecen de forma 
notable partes de la galaxia. En el caso de nuestra galaxia la Vía Láctea, se ve muy bien en las 
fotografías de la misma desde la Tierra. A medida que se avance en un mayor conocimiento de las 
galaxias, es probable que aparezcan nuevos componentes y un mayor detalle de los componentes 
actuales. 

Las protuberancias son zonas de gran densidad de masa bariónica y que están situadas en la parte 
central de la galaxia. Tienen una estructura redondeada formada principalmente por estrellas viejas 
rojas, gas y polvo. Sus partes exteriores son difíciles de delimitarlas del halo. 

Las barras también son zonas de gran densidad de masa bariónica y que están situadas en la parte 
central de la galaxia. Su forma es más bien rectangular. 

Los brazos son zonas de gran densidad de masa con origen en una protuberancia o una barra, cuya 
forma es espiral de dentro hacia fuera. Su orientación puede ser en la dirección de las agujas del 
reloj y en unos pocos casos en sentido contrario. Por lo general estas zonas curvadas se inician en la 
protuberancia de la galaxia espiral. Estos brazos espirales contienen estrellas jóvenes azules, gas y 
polvo. 

El disco es una región aplanada que rodea la protuberancia en una galaxia espiral, es decir, tiene 
forma de pastel. Contiene principalmente estrellas jóvenes, gas y polvo, y por lo general está 
concentrado en los brazos espirales. 

Los anillos también son zonas de gran densidad bariónica pero en este caso su forma es circular. 

_ Hato 
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El halo contiene principalmente estrellas viejas y cúmulos globulares de estrellas viejas, así como 
gas caliente. Lo que se conoce como halo oscuro es la parte que contiene materia oscura. 

En términos generales podemos considerar que en las galaxias del tipo SO y las galaxias espirales, 
existe un disco y una protuberancia. El disco es muy delgado y en él pueden haber estrellas, gas o 
ambos componentes a la vez, siendo su relación de aspecto igual a 10 o más. Cuidado con los 
efectos fotográficos y visuales cuando se evalúan los valores de las imágenes, sin embargo la 
relación axial real rara vez excede de 6. La protuberancia es casi esférica, aunque también a veces 
tiene una forma de elipsoide triaxial como una barra muy rechoncha. 

9.1. Anillos de resonancia 

Buta y Combes (1996) mostraron que los anillos y los pseudoanillos interiores están presentes en 
hasta un 45% de las galaxias de disco del Catálogo de Referencia 3, mientras que los anillos y los 
pseudoanillos exteriores están presentes en aproximadamente el 10% de las galaxias de este 
catálogo. Un acontecimiento importante reciente ha sido la identificación de estos anillos con las 
resonancias orbitales de la barra, lo que lleva al concepto de anillo de resonancia en una galaxia. El 
término describe las galaxias, cuyos patrones de anillo o de pseudoanillo se parecen mucho a los 
anillos gaseosos que se forman cerca de las resonancias en los modelos numéricos de las galaxias 
barradas. 

La clave para entender los procesos que intervienen en la formación de un anillo de resonancia es la 
naturaleza de las órbitas periódicas en una galaxia barrada. Una barra es un patrón autogravitatorio 
que gira con una velocidad patrón angular X2 P cuyas unidades generalmente son km/seg kpc. En la 
teoría epicicloidal lineal, cada nube de estrellas o de gas que se mueve en el plano del disco tiene 2 
frecuencias de movimiento orbital: la frecuencia angular D de rotación circular y la frecuencia 
epicicloidal radial k. Las resonancias orbitales ocurren en los lugares del disco donde se cumple que 


donde m es un número entero. Los principales resonancias correspondientes a la formación del 
anillo son: 

• La resonancia exterior de Lindblad (OLR), donde ÍQp = D + k/2 

• La resonancia interior de Lindblad (ILR), donde Dp = D - k/2 

• La resonancia interior ultraarmónica (UHR), donde X2 P = 12 - k/4 

Otras resonancias importantes son la corrotación (CR), donde X2 P = 12, y la resonancia exterior 4:1, 
donde I2 P = 12 + k/4. Tener en cuenta que la curva D - k/2 puede ser igual a las dos radios diferentes, 
dando lugar a dos resonancias interiores de Lindblad. En este caso, la ILR más interior se denomina 
IILR y la IRL más externa se denomina OILR. 

Cada una de las combinaciones de 12 ± k / m es una fúnción del radio. En un marco de referencia 
que gira a una velocidad angular X2 P , las órbitas resonantes tienen m oscilaciones radiales para cada 
360° de azimut, y por lo tanto son casi ovaladas o tienen otros patrones. Sin embargo un observador 
externo vería a estas órbitas con un movimiento de precesión en las frecuencias de D ± K/m. Por lo 
tanto las fúnciones D ± K/m se denominan frecuencias de precesión de Lindblad. 

En una galaxia asimétrica, las órbitas periódicas son círculos, pero en una galaxia barrada, estas 
órbitas se deforman en formas más complejas que dependen principalmente de la simetría del 
potencial. De la importancia crítica para la formación de los anillos se deduce que las órbitas 
periódicas en una barra 
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(1) son paralelas y alargadas o perpendiculares a la barra 

(2) son más alargadas cerca de una resonancia y más alejadas de una resonancia 

(3) cambia la orientación de 90° a través de una resonancia y 

(4) pueden cruzar estas regiones, lo que conduce a la disipación gaseosa. 

La teoría principal es que los anillos normales se forman por la acumulación de gas en las 
resonancias bajo la acción continua de pares de gravedad. 

Los dos morfologías que se han observado, son tan distintivas que inspiraron a Buta la búsqueda de 
símbolos para ellos. Estos símbolos son Ri, Rf, R 2 y R 2 ', dependiendo de si los anillos están 
cerrados o son pseudoanillos y R para los anillos exteriores y R’ para los pseudoanillos exteriores. 

La alineación paralela entre los principales ejes intrínsecos del anillo interior y las barras fue 
observada por De Vaucouleurs en la sección transversal del modelo VRHS en la etapa Sb y parece 
ser la regla para estos anillos. 

El prototipo de galaxia con anillo de resonancia es la galaxia NGC 3081, tipo (RiR 2 ')SAB(r)0/a. En 
ella se ve la alineación fuerte del anillo interior casi exactamente paralelo a la barra y la alineación 
del anillo exterior Ri casi exactamente perpendicular a la barra. El anillo R 2 , el único pseudoanillo 
en el sistema, se rompe del anillo Ri en su eje mayor. También hay un anillo nuclear desalineado 
con la barra primaria a unos 70°. La naturaleza gaseosa de los 4 anilos en la galaxia NGC 3081 es 
revelada por el índice de color y los mapas Ha. Cada uno de los anillos es una zona de formación 
estelar activa. 

Otra galaxia con anillo de resonancia clásica es la galaxia NGC 1433 que tiene una barra mucho 
más fuerte que la de la galaxia NGC 3081. Además de un anillo interior excepcionalmente alargado, 
un anillo nuclear, y un débil pseudoanillo exterior Rf, la galaxia NGC 1433 tiene 2 arcos espirales 
cortos frente a las principales extremos de la barra que muy rara vez se ven en las galaxias barradas. 

Dado que los anillos de resonancia probablemente se desarrollan a partir de la evolución de 
patrones en espiral, las frecuentes alineaciones sugieren que las espirales que forman los anillos son 
impulsados por las barras a las mismas velocidades patrón. Además Buta y Combes (1996) 
sostienen que la coexistencia de varios anillos en la misma galaxia, mostrando fonnas y 
alineaciones que son compatibles con órbitas periódicas cerca de las resonancias como en la galaxia 
NGC 3081, habla en contra de la existencia de varios patrones con diferentes velocidad patrón, al 
menos en esta galaxia. Sin embargo Block y otros (2004a) muestran que la barra y las velocidades 
patrón de la espiral se puede correlacionar sólo para las espirales fuertes. Estos casos no implican 
necesariamente anillos. 

9.2. Anillos nucleares 

Los anillos nucleares, también conocidos como circumnucleares, son lugares de intensa formación 
estelar y que se encuentran generalmente en las galaxias espirales y las galaxias barradas tempranas 
e intermedias. Los anillos nucleares deben su nombre a su proximidad al núcleo de una galaxia 
barrada, donde normalmente estaban sobreexpuestos en las imágenes fotográficas. Por lo general 
estos anillos son de forma inequívoca distinguible de los anillos interiores en las galaxias de tipo 
SB. Uno de los ejemplos más conocidos de un anillo nuclear y también uno de los primeros 
descubiertos se encuentra en la galaxia NGC 1097. El anillo es brillante y tiene una característica 
irregular de diámetro 1,4 kpc y es bastante típico, tanto en su tamaño como en su forma intrínseca, 
dado que es casi circular. 
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La mayoría de los anillos nucleares no están tan bien resueltos en las observaciones terrestres 
debido a su pequeño tamaño angular, normalmente menos de 10". Las mejores imágenes de los 
anillos nucleares se han obtenido con el telescopio espacial Hubble que puede revelar las regiones 
de formación estelar y los patrones de polvo en las áreas de los anillos mucho más claramente que 
las observaciones desde tierra. 

Lo que hace que estos anillos sean de gran interés es que representan áreas en las galaxias donde se 
pueden desarrollar unas condiciones muy especiales de formación estelar. Estas condiciones 
especiales pueden llevar a la formación de cúmulos de estrellas muy luminosos que recubren los 
anillos, lo que ha llevado a la suposición de que el ambiente es propicio para la formación de 
nuevos cúmulos globulares. Aunque la formación de cúmulos en un sistema de interacción es un 
problema complejo de la dinámica de la fúsión, en las galaxias barradas los cúmulos es más 
probable que sean como consecuencia de la entrada de gas normal en un potencial barrado, junto 
con la dinámica y las órbitas resonantes. 

Lo que es menos evidente en la comparación es como el diámetro intrínseco del anillo nuclear en la 
ESO 565-11 es 5 veces el tamaño del anillo de la NGC 1326. Esta notable característica, uno de los 
anillos más grandes circumnucleares conocidos, está bordeada por varios cúmulos masivos de 
estrellas. Buta y otros (1999) sugieren que la característica está en una fase temprana de su 
evolución, de acuerdo con su gran tamaño y su forma alargada extrema. 

9 . 3 . Barras secundarias o nucleares 

Algunas galaxias tienen doble barra, es decir, tienen una barra normal de tipo SB y una barra 
secundaria o nuclear, más pequeña característica y que se encuentra en su centro, a menudo 
cruzándolo o completamente dentro de un anillo nuclear. 

Un ejemplo de una galaxia doblemente barrada es la galaxia espiral de múltiples anillos NGC 3081. 
En este caso la barra primaria o principal es relativamente débil y es la base para la clasificación 
SAB. Esta barra está alineada en paralelo al fúerte anillo interior. La barra secundaria se encuentra 
dentro del anillo nuclear brillante, que también es intrínsecamente alargado paralelo a la barra 
secundaria. Así el anillo nuclear y la barra secundaria son casi imágenes especulares del anillo 
interior y de la barra primaria, pero en diferentes ángulos de posición. 

Otro excelente ejemplo de galaxia con más de una barra es la galaxia NGC 1291, estudiada por 
primera vez en detalle por De Vaucouleurs (1975). Una de las características más notables es su 
fuerte barra secundaria dentro de un débil barra primaria. En este caso la barra primaria y la 
secundaria no llenan los anillos interior y nuclear. 

Una cuestión importante en la morfología de la galaxia de doble barra es el ángulo relativo entre la 
barra primaria y la barra secundaria. Se piensa que la causa de la existencia de las barras 
secundarias es la capacidad de una barra primaria de conducir el gas hacia el centro de la galaxia 
Cuando una cantidad suficiente de gas se ha recogido en un disco interior, este disco puede quedar 
desacoplado dinámicamente del resto de la galaxia y ser lo suficientemente inestable para formar 
una pequeña barra que tiene una velocidad patrón diferente del de la barra principal. Dado que las 
velocidades patrón son diferentes para las barras primaria y secundaria, estas serían vistas más a 
menudo como más desalineadas que alineadas ya sea paralela o perpendicularmente. 

Pfenniger y Norman argumentan que una situación favorable es cuando el radio de corrotación de la 
barra secundaria es similar a la resonancia interior de Lindband de la barra principal. Si las barras 
son fuertes, esto minimiza el caos producido por las resonancias principales. En cualquier caso, la 


Pág.31 



acumulación de una fuerte concentración de masa central y el posterior desarrollo de una barra 
secundaria puede destruir la barra principal. 

Laine y otros (2002) analizaron 112 galaxias con imágenes del telescopio espacial Hubble en la 
banda H y en la banda del infrarrojo cercano y encontraron que el 17% de las galaxias son 
multibarradas, de las cuales un 28% son de tipo SB y tienen barras anidadas. Encontraron una 
distribución bimodal de tamaños de barras primaria y secundaria, con una longitud de separación de 
1,6 kpc, que se vincula con la resonancia interior de Lindband. Erwin (2004) ha recopilado 50 
ejemplos de galaxias de doble barra y sugiere que un tercio de las galaxias barradas de tipo 
temprano pueden albergar estas características. Erwin también llama la atención en cuanto a los 
discos interiores en las galaxias barradas, identificadas por tener orientaciones isofotales similares a 
la de los discos exteriores de las galaxias. 

Friedli y Martinet (1993) han mostrado que la evolución de un sistema de doble barra podría 
conducir a la disolución de la barra principal en una lente ligeramente no asimétrica y una 
protuberancia triaxial como un vestigio de una barra secundaria pasada. También la disolución de la 
barra primaria se puede lograr por la acumulación de una alta concentración de masa central. 

9.4. Lentes 

En el Atlas Hubble, el término lente se utiliza para describir un tipo de característica morfológica 
visto en las galaxias SO y a veces en espirales de tipo temprano. Una lente es un componente 
diferente de una protuberancia y que tiene un gradiente de brillo superficial desde su interior hasta 
un borde exterior. En general las lentes se reconocen a simple vista y no necesariamente en los 
perfiles de luminosidad. Si se ven en los perfiles de luminosidad, se encuentran inflexiones en la 
distribución de la luz que son de tipo meseta en los casos más fuertes. 

Kormendy (1977, 1979) llamó la atención sobre las lentes como un componente distinto de la 
estructura de la galaxia. En una estudio de 121 galaxias barradas del catálogo RC2, Kormendy 
encontró que el 54% de las galaxias SB0 y SBa tenían lentes, mientras que el 76% de las galaxias 
SBab-SBc tenían anillos interiores. Kormendy también observó que en 17 de las 20 galaxias con 
lentes, la barra llenaba exactamente la lente en una dimensión. Esto sugiere una relación causal 
entre los 2 componentes, la barra y la lente, que podría ser que las estrellas que vemos en las lentes, 
alguna vez pertenecieron a la barra. Kormendy sugirió que las lentes pueden surgir de barras 
disueltas, posiblemente a través de una interacción con la protuberancia. Ahora se cree que la 
acumulación de una fuerte concentración de masa central puede destruir una barra y dejar atrás algo 
así como una lente. 

Debido a que algunas lentes aparecen levemente como un anillo o tienen un borde exterior, a veces 
se clasifican como de variedad (r) en los Catálogos de Referencia. Aunque los anillos interiores y 
las lentes interiores ocupan lugares similares en relación con las barras, los dos comonentes tienen 
poblaciones estelares diferentes. Las lentes están hechas de estrellas viejas al igual que las barras, 
mientras que los anillos interiores tienen una formación estelar reciente. 

Kormendy también notó que algunas galaxias de tipo SB tienen la lente más grande que la barra y 
ocupan un lugar donde a menudo se encuentra un anillo exterior. Por esta razón las denominó lentes 
exteriores. En otros casos, una lente exterior está bordeada por un pseudoanillo externo bien 
definido. 
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9.5. Gas en las galaxias 

El gas intergaláctico está formado principalmente por moléculas de hidrógeno y también de carbono 
y oxígeno en forma de CO. Además hay más de 140 tipos de moléculas tales como amoníaco, CN, 
alcohol, etc. Los distintos elementos se pueden detectar mediante el análisis espectral, dado que 
cada elemento se puede identificar por líneas espectrales estrechas a frecuencias discretas. Sin 
embargo debido a la distancia a la que se encuentra el elemento, se le debe aplicar el 
desplazamiento como consecuencia del efecto Doppler, por lo que esto complica la identificación 
de los elementos. 

El contenido gaseoso de las galaxias está relacionado de forma importante con sus estrellas, dado 
que este contenido del gas es el que forma las estrellas y a su vez adonde va su materia cuando 
expiran. Así es importante la relación del gas con la tasa de formación estelar. 

Un indicador muy útil es el estudio de la línea espectral del HI en los 2 1 cm. El hidrógeno atómico 
HI tiene 2 estados en su nivel más bajo de acuerdo con el acoplamiento espín-órbita. El espín 
paralelo da una energía ligeramente más alta que el espín antiparalelo y se desintegra emitiendo un 
fotón a la frecuencia 1420,406 MHz. El nivel superior del hidrógeno atómico se llena como 
consecuencia de las colisiones y tiene una vida media de desintegración de aproximadamente 3,5 x 
10 14 segundos = 1,1 x 10 7 años. Esto hace que sólo es detectable porque se trata de un gran número 
de átomos de hidrógeno. Bajo algunas suposiciones no restrictivas como la temperatura de giro y la 
profundidad óptica, se puede estimar la masa total del HI observado en el espectro. La masa de 
hidrógeno atómico en una galaxia llega a ser del orden de unas 10 10 masas solares. 

La masa de hidrógeno atómico de las galaxias de tipo SO puede variar mucho y llega hasta 10 9 
masas solares. Por lo general en las galaxias de tipo Se es del orden de 10 9 masas solares. Con 
frecuencia las galaxias muy tardías de tipos Sm, Im tienen más masa de hidrógeno atómico que la 
población estelar visible. En este sentido todavía se pueden considerar como galaxias jóvenes. 

En algunas galaxias espirales donde el ejemplo más conocido es probablemente la NGC 3198, se 
detecta el hidrógeno atómico más allá del disco visible y esto hace que sea una potente sonda 
dinámica de halos de materia oscura. Es común tener el borde del disco de HI cortado bruscamente 
a densidades de columna de unas pocas veces 10 19 átomos/ cm 2 , que puede ser debido a 

• que el disco se ha ionizado por el campo de radiación general de los núcleos activos de la 
galaxia y 

• a los estallidos de las galaxias justo por debajo del límite de Lyman. 

En las regiones de bajas densidades, la recombinación es muy lenta, por lo que la ionización es una 
buena manera de ocultar el gas, ya que la recombinación es un proceso colisional, cuya tasa es 
proporcional al cuadrado de la densidad. 

Dado que la tecnología permite mediciones en el régimen espectral del milímetro donde se 
encuentran fúertes transiciones de moléculas astrofísicamente importantes, se hace evidente que en 
muchos sistemas el hidrógeno molecular (H 2 ) sea tan importante como el gas atómico (HI). El 
hidrógeno molecular es la molécula más abundante, pero ya que esta molécula es un rotor simétrico, 
no tiene momento dipolar pennanente y por lo tanto no es fácil detectar ninguna de las transiciones 
de la rotación de la onda en el espectro del milímetro ni en las transiciones vibratorias que hacen 
otras moléculas. En su estado fundamental, el hidrógeno molecular se puede detectar sólo a través 
de la absorción en las bandas de Lyman y de Werner en el ultravioleta profundo, por debajo de los 
1108 Á y solamente entonces en presencia de una fuente de fondo adecuada. También se puede 
producir el hidrógeno molecular por emisión en el infrarrojo cercano cuando se excita debidamente, 
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ya sea por choques o por fluorescencia, como se ha visto en muchas galaxias brillantes en el 
infrarrojo en la zona cercana a las 2,2 pm. 

El hidrógeno molecular es especialmente importante porque sus nubes son las progenitoras 
inmediatas de la formación de las estrellas, por lo que existe una fuerte relación entre la masa del 
hidrógeno molecular y los indicadores de formación estelar. La interferometría está comenzando a 
trazar el comportamiento de estas nubes en los discos, para ver como interactúa con el hidrógeno 
atómico. Al igual que en la Vía Láctea, el hidrógeno molecular más prominente en los discos 
espirales está en las gigantescas nubes moleculares con masas estimadas del orden de 10 6-7 masas 
solares, aunque también pueden estar presentes en otras y también pueden ser importantes en cuanto 
a su contribución. En los discos normales, el CO está fuertemente confinado en las regiones densas 
de los bordes del patrón espiral, aunque también son bastante comunes las concentraciones 
nucleares en las espirales de tipo temprano y en los sistemas de estallido estelar. 

Algunas transiciones moleculares pueden ser bombeadas por colisión o por la radiación ultravioleta, 
configurando los máseres astrofísicos. Estos se encuentran en regiones de formación estelar o cerca 
de los núcleos activos galácticos y pueden ser interesantes los marcadores dinámicos por rotación 
de la galaxia o de la masa central. La emisión de OH en el espectro de 18 cm es especialmente 
importante en las galaxias, produciendo a veces megamáseres en los sistemas del infrarrojo brillante 
y a veces bombeado por un núcleo central activo. Este fue el trazador utilizado para examinar la 
dinámica del disco de gas interior en la galaxia NGC 4258, que sugiere una gran masa central. 
También aparece el vapor de agua como un máser, con papeles similares jugados por el H 2 CO y el 
CH. Más allá de la interesante física de bombeo y de amplificación, observacionalmente los 
máseres son útiles porque están tan confinados ya sea espacialmente como espectralmente, que los 
hace que sean unos trazadores ideales para los estudios de velocidad en la línea de visión. 


La primera fase del medio interestelar susceptible de ser estudiada, a menudo menos importante que 
su masa, es la existencia del gas ionizado. Las transiciones de los electrones dan lugar a conjuntos 
que permiten el diagnóstico de líneas de emisión y de absorción. La emisión es especialmente útil, 
ya que puede ser rastreada espacialmente utilizando técnicas de banda estrecha y las relaciones de la 
línea puede decirnos de la abundancia, de las temperaturas y de las densidades mucho más 
directamente que otras propuestas, como el modelado de las atmósferas estelares. Para cualquier 
recombinación o excitación colisional, la línea espectral puede decirnos de la abundancia de los 
iones relevantes, de las densidades por comparación de las líneas de muy diferentes secciones 
transversales de desexcitación colisional antes de la emisión y de las temperaturas comparando las 
transiciones que requieren sustancialmente diferentes energías para la excitación colisional, 
mostrando así diferentes piezas de la distribución de energía de los electrones. En la interpretación 
de los datos, se debe tener en cuenta de donde proviene el gas, así una región de hidrógeno 
molecular se enriquece rápidamente con los elementos del mismo estallido de la formación estelar 
que lo ilumina. 

En general el medio interestelar de las galaxias es espumoso y, como argumenta Elmegreen, tal vez 
ni siquiera aproximadamente fractal, con las diversas fases atómicas, moleculares e ionizadas que a 
menudo se piensa que están cerca del equilibrio de presión, pero tener en cuenta que los resultados 
EUVE en el medio interestelar local parecen descartar esta posibilidad. Los intersticios entre las 
nubes están más o menos llenos de gas caliente a una temperatura del orden de ~ 10 7 °K, detectado 
con mayor frecuencia por las líneas de absorción de elementos altamente ionizados tales como el O 
VI visto contra las estrellas distantes, cuásares o supemovas. Generalmente la fuente de calor son 
las explosiones de supemovas. En las galaxias de estallido estelar se puede fúsionar con un viento 
global o superviento, visible a través de las líneas de emisión de gases producidos por choques y los 
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rayos X térmicos. 

9.6. Polvo en las galaxias 

El polvo de las galaxias está compuesto por pequeños granos del tamaño aproximado de 0,5 pm, los 
cuales a suvez están compuestos por silicatos, carbono y en algunas regiones por un manto de hielo. 
El polvo de las galaxias emite en un rango de frecuencias parecido a lo emitido por un cuerpo 
negro, pero más débil a la misma temperatura. 

Los efectos del material absorbente en las galaxias fueron reconocidos antes de que se hiciera 
evidente la naturaleza física de las galaxias. Un estudio realizado por H.D.Curtis publicado en el 
año 1918 comparaba las fotografías de las galaxias espirales de acuerdo con su inclinación de 
acuerdo con la línea de visión, demostrando que hay una banda de material oscurecido que se 
encuentra en el plano del disco. Se hizo evidente sobre todo a partir de la comparación de las 
galaxias vistas de canto como la NGC 891, que esta capa oscura es exactamente lo que vemos en 
nuestra visión de la Vía Láctea. Las imágenes de las galaxias vistas de canto y la observación de la 
Vía Láctea muestran que el polvo se concentra en un disco bastante grueso con una profundidad 
óptica muy alta. Sin embargo el disco no debe ser muy grueso ópticamente en la dirección vertical, 
y debe ser irregular por el solo hecho de que se puede ver con relativa facilidad a altas y moderadas 
latitudes galácticas. 

Mirando desde el exterior a través de todo el disco, el polvo absorbe virtualmente toda la luz visible 
procedente del centro de la galaxia y esta es la razón por la que es tan difícil ver el centro galáctico. 
El polvo es un primer indicador útil de las fases del medio interestelar que son más difíciles de 
rastrear, ya que el gas frío y el polvo están acoplados gravitatoriamente. 

El polvo se ha observado en 2 formas, a partir de la absorción óptica/ultravioleta y de la emisión del 
infrarrojo lejano. Gran parte de lo que sabemos acerca de las propiedades del grano proviene del 
análisis de la curva de extinción, la cantidad normalizada de la extinción como una función de la 
longitud de onda, tal como se deriva de mirar los espectros estelares con temperaturas muy 
similares, pero con diferentes extinciones de primer plano. La curva de extinción general dentro de 
la Vía Láctea, la Gran Nube de Magallanes y la Pequeña Nube de Magallanes está bastante bien 
definida. 

Los granos del polvo son importantes porque la velocidad de asociación es extremadamente 
pequeña para la mayoría de las moléculas astrofísicas en una fase de gas puro. Los átomos pueden 
ser absorbidos sobre las superficies de los granos, actuando éstos como catalizadores. De hecho hay 
alguna evidencia de que la existencia de población granular con abundancia de metal, facilita el 
cambio global de gas atómico a gas molecular hacia el interior en los sistemas luminosos de disco. 
Ha quedado claro que gran parte de la emisión de CO de las galaxias se asocia específicamente con 
las regiones de fotodisociación, lugar donde el material molecular está siendo disociado por la 
radiación ultravioleta de las estrellas calientes cercanas. Probablemente el ejemplo más fotogénico 
es la famosa Nebulosa del Águila (NGC6611). En su estructura, hay una capa delgada de material 
caliente, pero todavía molecular, que emite con más fuerza que la capa más fría, todavía en el 
interior de la nube no perturbada. 

Los granos en el Sistema Solar parece ser que no se parecen a los que se ven alrededor de las 
estrellas jóvenes, aunque de todos modos hay indicios de que la pequeña población de granos 
interestelares detectados entrando en nuestra atmósfera son inusualmente grandes y pueden estar 
generados por una sola fuente como podría ser la estrella P Pictoris. 
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La prueba clásica de los efectos del polvo sobre la luz que emerge de las galaxias se remonta por lo 
menos al documento de Holmberg de 1958, utilizando el brillo superficial en comparación con la 
prueba de inclinación. En las galaxias transparentes, el brillo superficial debe variar según la 
relación axial aparente axial a/b, siendo a y b la longitud de los ejes mayor y menor. Debido a que la 
misma luz se concentra en un área más pequeña, mientras que si las galaxias son opacas, nosotros 
sólo vemos una fina piel, el brillo medio superficial será constante con la inclinación. Holmberg 
llegó a la conclusión de que los efectos del polvo en la luz global eran menores, aunque son 
claramente importantes en algunas regiones. 

Valentijn analizó la fotometría superficial en el estudio de las galaxias del catálogo ESO/Uppsala 
para concluir que las galaxias son casi ópticamente gruesas a través del disco óptico. La cuestión es 
importante no sólo para entender como funcionan las galaxias, sino para 

• la evaluación de la escala de distancia a través de las correcciones de inclinación de las 
magnitudes en la relación Tully-Fisher, 

• la comprensión de la materia oscura. Si es que estamos viendo sólo la mitad de la luz de las 
estrellas, esto reduce a la mitad la cantidad relativa de materia oscura, y 

• la evolución de los cuásares, ¿cuando hace la absorción acumulada a lo largo de una línea de 
vista al azar, sea tan grande que los cuásares desaparecerán de los estudios ópticos?. 


El estudio detallado de la curva de extinción, especialmente en nuestra galaxia, determina que la 
población de grano necesita componentes que son ricos en carbono y en silicato. Los granos más 
grandes no pueden ser mucho más grandes que 0,25 pm para evitar el exceso de la extinción gris. 
La condensación en granos significa que estos elementos se agotan en las fases gaseosas del medio 
interestelar, que necesita ser tenido en cuenta en el supuesto de abundada química y sirve como una 
precaución en la medición de las abundancias en los sistemas distantes como por ejemplo los 
sistemas de línea de absorción de los cuásares. Así alrededor del 65% del carbono está bloqueado en 
los granos, el 50% del nitrógeno y la mayoría del sodio, magnesio, silicio y hierro. Por lo tanto no 
es muy útil la medición de sus abundancias de la fase de gas en el componente de gas frío. 

En cuanto a la emisión de los granos, las observaciones terrestres sólo se detectan de forma escasa 
las poblaciones calientes de polvo fuera de la ventana de 10 pm, de fonna como se asocian con los 
núcleos activos, las regiones H II y las galaxias de estallido estelar. Además gran parte de la emisión 
entre 3,5 y 15 pm proviene de distintas bandas anchas de emisión, asociadas libremente con las 
sustancias conocidas como hidrocarburos aromáticos policíclicos (PAH). Estas grandes moléculas 
se pueden calentar de manera significativa por los fotones individuales. 

El estudio del IRAS mostró que la emisión del infrarrojo lejano es similar entre las galaxias 
espirales y las galaxias irregulares, incluso las que en ellas, los datos ópticos tienen un contenido de 
polvo muy modesto. Una fracción de esta emisión es alimentada por las estrellas jóvenes, haciendo 
que las emisiones del infrarrojo sea un indicador muy tentador de formación estelar si podemos 
entenderlo correctamente. En cuanto a la emisión térmica, los granos de polvo se calientan por la 
absorción de la luz de las estrellas, y opera más eficazmente en el azul y en el ultravioleta a medida 
que la longitud de onda se aproxima al tamaño de grano característico. Los granos se enfrían según 
el modelo de la emisión de cuerpo negro, modificado por una emisividad dependiente de la longitud 
de onda que es causado en gran medida por el hecho de que los granos son más pequeños que la 
longitud de onda máxima de cuerpo negro y por lo tanto no puedan irradiar estas longitudes de onda 
tan eficientemente como un radiador perfecto. El máximo de emisión corresponde normalmente a 
una temperatura de cuerpo negro del orden de 20-40°K. La reciente aparición de las mediciones ISO 
submilimétricas terrestres de 200 pm penniten la inclusión de componentes ligeramente por encima 
de 10°K, que son importantes en las 800 pm. 
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A veces los componentes del grano se atribuyen a los distintos regímenes de calentamiento: el 
entorno de las estrellas OB, las regiones cercanas a las estrellas más frías y la llamada emisión de 
infrarrojos de cirros donde una población de grano ampliamente distribuida es calentada sólo por el 
medio ambiental de radiación estelar. Tener en cuenta que la interpretación de la emisión del 
infrarrojo medio (10 pm) se complica en el caso de los granos pequeños. Un grano de este tamaño 
puede absorber un único fotón ultravioleta y calintarse muy por encima de la temperatura de 
equilibrio en el campo de radiación, emitiendo así a una temperatura muy por encima de la 
apropiada a su ubicación. 

La interpretación exacta del balance de energía ultravioleta-óptico-infrarrojo es increíblemente 
complicado, requiriendo el conocimiento de la distribución exacta de los distintos tipos estelares y 
de las poblaciones de grano. Las consideraciones globales son más interesantes, así la energía total 
eliminada por la absorción del polvo en el rango de la luz visible y en el ultravioleta debe emerger 
en el infrarrojo lejano. En algunas galaxias la mayor parte de la luz ultravioleta es absorbida por el 
polvo. En este caso la luminosidad de la banda de 10-300 pm es igual que la emitida de la banda de 
912 a 3000 Á. 

A pesar de la evidencia de la existencia de los componentes del polvo más fríos, Devereaux y 
Young han argumentado que las fuertes correlaciones entre las emisiones totales del infrarrojo 
lejano, Ha y CO contra la masa total de gas son demasiado parecidos para permitir un gran papel 
para cualquier componente del infrarrojo lejano no fuertemente vinculado a la tasa de fonnación 
estelar actual. Tal vez la tasa de formación estelar cambia lentamente en la mayoría de las galaxias, 
de modo que sólo la constante de proporcionalidad en estas relaciones y su dispersión, nos dice 
exactamente que cantidad del infrarrojo lejano es potenciado por la actual fonnación de estrellas 
masivas. 

El aumento en la curva de extinción en el rango del ultravioleta significa que el efecto realista del 
polvo en una galaxia es lo que se ha llamado una valla de estacas. Eso significa que o los objetos se 
enrojecen sustancialmente o desaparecen, dado que el intervalo de densidad de la columna 
correspondiente a una ligera extinción ultravioleta es muy pequeño. La universalidad o no de la 
curva de extinción establece una gran diferencia para como se pueden corregir los efectos del polvo. 
Además de las técnicas espectroscópicas, este problema puede resolverse mediante una 
generalización de la técnica de superposición-galaxia, que consiste en que dada una nube de polvo 
que esté bien resuelta y que contiene regiones de una amplia gama de profundidad óptica y 
comparando las intensidades en múltiples bandas, se pueden separar los efectos de la luz de las 
estrellas en primer plano de la fonna de la ley de enrojecimiento. Este tipo de análisis indica que la 
extinción roja es común en las protuberancias de las galaxias espirales y en los núcleos de las 
galaxias elípticas. 

9.7. Cúmulos globulares 

Un cúmulo globular es un conjunto esférico de estrellas que orbitan alrededor de un núcleo 
galáctico. Los cúmulos globulares están unidos muy estrechamente por la gravedad, lo que les da su 
forma esférica y sus densidades estelares relativamente altas hacia sus centros. 

Los cúmulos globulares, que se encuentran en el halo de las galaxias y contienen considerablemente 
más estrellas y son mucho más antiguas que los cúmulos abiertos o galácticos menos densos que se 
encuentran en el disco. Los cúmulos globulares son bastante comunes en las galaxias, así hay 
alrededor de 150 en la Vía Láctea. Estos cúmulos globulares orbitan nuestra galaxia a una distancia 
de unos 40 kiloparsecs. En las galaxias más grandes hay más cúmulos globulares, así en la galaxia 
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Andrómeda hay unos 500. Algunas galaxias elípticas gigantes como la M87, se llega hasta 13.000 
cúmulos globulares. 

Cada galaxia del Grupo Local tiene un grupo asociado de cúmulos globulares y casi todas las 
grandes galaxias estudiadas se ha encontrado que poseen un sistema de cúmulos globulares. La 
galaxia enana Sagitario y la Can Mayor parecen estar en el proceso de la donación de sus cúmulos 
globulares a la Vía Láctea. Esto demuestra que muchos de los cúmulos globulares de esta galaxia 
podrían haber sido adquiridos en el pasado. 

Aunque parece que los cúmulos globulares contienen algunas de las primeras estrellas que se 
produjeron en la galaxia, sus orígenes y su papel en la evolución galáctica aún no están claros. 
Tampoco está claro que los cúmulos globulares son significativamente diferentes en las galaxias 
elípticas enanas y que se fonnaron como parte de la formación de las estrellas de la galaxia 
principal, más que como una galaxia separada. Sin embargo las recientes conjeturas de los 
astrónomos sugieren que los cúmulos globulares y las galaxias enanas esferoidales no está claro que 
sean tipos de objetos diferentes. 

9.8. Regiones Hl 

Una región HI es una nube en el medio interestelar compuesta de hidrógeno atómico neutro (HI), en 
el que además abunda el helio y otros elementos. Estas regiones no emiten luz visible detectable, 
pero son observadas por la línea espectral de 21 cm. Esta línea tiene una probabilidad muy baja de 
transición, por lo que requiere grandes cantidades de gas de hidrógeno para que pueda ser vista. En 
los frentes de ionización, donde las regiones HI colisionan con la expansión de gas ionizado, este 
último brilla más que de otra manera. El grado de ionización en una región HI es muy pequeño, es 
del orden de 10 4 o sea una partícula entre 10.000. A presiones interestelares típicas de las galaxias 
como la Vía Láctea, las regiones HI son más estables a temperaturas por debajo de 100°K o por 
encima de varios miles de °K. El gas en estas temperaturas se calienta o se enfría muy rápidamente 
para llegar a uno de los regímenes de temperatura estables. En una de estas fases, el gas se 
considera generalmente isotérmico, excepto cerca de una región H II en expansión. Cerca de una 
región H II en expansión, hay una densa región HI, separada de la región HI por un frente de 
choque y de la región H II por un frente de ionización. 

9 . 9 . Regiones H II 

Una región H II es una gran nube de baja densidad de gas parcialmente ionizado en la que ha tenido 
lugar recientemente formación estelar. Las estrellas azules de corta duración nacidas en estas 
regiones emiten grandes cantidades de luz ultravioleta que ioniza el gas circundante. Las regiones H 
II tienen un tamaño de varios cientos de años-luz de diámetro y a menudo se asocian con las nubes 
moleculares gigantes. La primera región H II conocida fue la Nebulosa de Orion, que fúe 
descubierta el año 1610 por Nicolas-Claude Fabri de Peiresc. 

Estas regiones tienen formas muy diversas debido a que la distribución de las estrellas y el gas en su 
interior es irregular. A menudo aparecen grumosas y filamentosas y a veces mostrando formas 
extrañas, como la Nebulosa Cabeza de Caballo. En las regiones H II pueden nacer miles de estrellas 
durante un período de varios millones de años. Las explosiones de supemovas y los fuertes vientos 
estelares de las estrellas más masivas en el cúmulo estelar resultante dispersarán los gases de la 
región H II, dejando tras de sí un cúmulo de estrellas como las Pléyades. 


Las regiones H II se pueden ver a considerables distancias en el Universo y el estudio de las 
regiones H II extragalácticas es importante para determinar la distancia y la composición química 
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de otras galaxias. Las galaxias espirales e irregulares contienen muchas regiones H II, mientras que 
las galaxias elípticas están casi desprovistas de ellas. En las galaxias espirales, como la Vía Láctea, 
las regiones H II se concentran en los brazos espirales, mientras que en las galaxias irregulares se 
distribuyen de forma caótica. Un ejemplo de una región H II es la región Doradus 30 en la Gran 
Nube de Magallanes y la NGC 604 en la Galaxia del Triángulo. 

10. Energía oscura 

En cosmología física y en la astronomía, la energía oscura es una forma hipotética de energía que 
impregna todo el espacio y tiende a acelerar la expansión del Universo. La energía oscura es la 
hipótesis más aceptada para explicar las observaciones desde la década de 1990 que indica que el 
Universo se está expandiendo a un ritmo acelerado. De acuerdo con el equipo de la misión Planck, 
y basado en el modelo estándar de la cosmología, el total de la masa-energía del Universo contiene 
un 4,9% de materia ordinaria, un 26,8% de materia oscura y un 68,3% de energía oscura. 

Dos propuestas que justifican la existencia de la energía oscura son 

- la constante cosmológica, es decir, la necesidad de una densidad de energía constante que 
llene el espacio homogéneamente. La constante cosmológica es físicamente equivalente a la 
energía del vacío. 

- los campos escalares como la quintaesencia o las cantidades dinámicas de los módulos cuya 
densidad de energía puede variar en el tiempo y en el espacio. Las contribuciones de los 
campos escalares que son constantes en el espacio, normalmente también se incluyen en la 
constante cosmológica. Los campos escalares que hacen el cambio en el espacio pueden ser 
difíciles de distinguir de una constante cosmológica porque el cambio puede ser muy lento. 

Se requieren mediciones de alta precisión de la expansión del Universo para comprender cómo 
cambia el ritmo de expansión en el tiempo. En la teoría de la relatividad general, la evolución de la 
tasa de expansión está parametrizada por la ecuación cosmológica de estado, es decir, la relación 
entre la temperatura, la presión y un combinado con la materia, la energía y la densidad de energía 
del vacío de cualquier región del espacio. Actualmente la medición de la ecuación de estado de la 
energía oscura es uno de los mayores esfuerzos de la cosmología observacional. 

La adición de la constante cosmológica a la métrica estándar FLRW (Friedmann-Lemaitre- 
Robertson-Walker) de la cosmología nos lleva al modelo Lambda-CDM (Coid Dark Matter), que se 
ha denominado el modelo estándar de la cosmología debido a que se ajusta mejor con las 
observaciones. La energía oscura se ha utilizado como un ingrediente crucial en un intento reciente 
de fonnular un modelo cíclico de evolución del Universo. 

10.1. Naturaleza de la energía oscura 

Muchas cosas sobre la naturaleza de la energía oscura siguen siendo materia de especulación. La 
evidencia de la energía oscura es indirecta, sin embargo viene de 3 fuentes independientes, que son: 

• Las medidas de distancia y su relación con el desplazamiento al rojo, que sugiere que el 
Universo se ha expandido más en la segunda mitad de su vida. 

• La necesidad teórica de un tipo de energía adicional que no es ni materia ordinaria ni 
materia oscura para formar nuestro Universo observacional plano, es decir, en ausencia de 
una curvatura global detectable. 

• La deducción a partir de las medidas de los patrones de ondas a gran escala de la densidad 
de la masa en el Universo. 

Se piensa que la energía oscura es muy homogénea pero no muy densa, pero no se sabe como 
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interactúa a través de cualquiera de las otras fuerzas fundamentales distintas de la gravedad. Dado 
que es bastante enrarecida, es probable un rango del orden de 10-29 g/cm 3 y es poco probable que 
sea detectable en los experimentos de laboratorio. La energía oscura puede tener un efecto profundo 
en el Universo, así se estima que representa un 68% de la densidad universal, sólo porque llena 
uniformemente el espacio. 

10.2. Efecto de la energía oscura 

Independientemente de su naturaleza actual, la energía oscura tendría que tener una fuerte presión 
negativa actuando repulsivamente con el fin de explicar la aceleración observada en la velocidad de 
expansión del Universo. De acuerdo con la relatividad general, la presión dentro de una sustancia 
contribuye a su atracción gravitatoria para otras cosas como hace la densidad de la masa. Esto 
sucede porque la cantidad física que genera la materia que causa los efectos gravitatorios es el 
tensor de energía, que contiene tanto la densidad de la energía o de la materia de una sustancia 
como su presión y su viscosidad. 

En la métrica Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), se puede mostrar que una fuerte 
presión negativa constante en todo el Universo provoca una aceleración en la expansión del 
Universo si el Universo ya se está expandiendo, o una desaceleración en la contracción del 
Universo si el Universo ya se está contrayendo. Así la segunda derivada del factor de escala 
universal es positivo si la ecuación de estado del Universo es tal que este efecto de expansión 
acelerada a veces se denomina repulsión gravitatoria. De hecho una presión negativa no influye en 
la interacción gravitatoria entre masas que siguen siendo atractivas, sino más bien altera la 
evolución global del Universo en la escala cosmológica, por lo general resultante de la expansión 
acelerada del Universo a pesar de la atracción entre las masas presentes en la Universo. 

10.3. Evidencia de su existencia 
10.3.1. Supernova 

En el año 1998, las observaciones publicadas de las supemovas de tipo la por el High-z Supernova 
Search Team seguido en el año 1999 por el Supernova Cosmology Project, sugieren que la 
expansión del Universo se está acelerando. El Premio Nobel de Física de 2011 fue otorgado por este 
trabajo. 

Desde entonces estas observaciones han sido corroboradas por varias fuentes independientes. Las 
mediciones del fondo cósmico de microondas, el efecto de las lentes gravitatorias y la estructura a 
gran escala del cosmos, así como la mejora de las mediciones de las supemovas, ha sido consistente 
con el modelo Lambda-CDM (Coid Dark Matter). Algunas personas sostienen que el único indicio 
de la existencia de la energía oscura es la observación de las mediciones de distancia y de los 
desplazamientos al rojo asociados. 

Las anisotropías del fondo cósmico de microondas y las oscilaciones acústicas de los bariones son 
sólo observaciones de que los desplazamientos al rojo son mayores que los esperados de un 
Universo polvoriento de Friedmann-Lemaitre y de la constante de Hubble medida localmente. 

Las supemovas son útiles para la cosmología, porque son excelentes candelas estándar que penniten 
la medición de las distancias cosmológicas. Las supemovas permiten medir la historia de la 
expansión del Universo observando la relación entre la distancia a un objeto y su desplazamiento 
hacia el rojo, lo que da la rapidez con que se aleja de nosotros. La relación es aproximadamente 
lineal de acuerdo a la ley de Hubble. Es relativamente fácil medir el desplazamiento al rojo, pero 
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encontrar la distancia a un objeto es más difícil. 

10.3.2. Fondo cósmico de microondas 

El fondo cósmico de microondas, en inglés CMB (Cosmic Microwave Background), permite 
deducir la existencia de la energía oscura. Las mediciones de las anisotropías de este fondo cósmico 
de microondas realizadas más recientemente por la nave espacial WMAP, indican que el Universo 
es bastante plano. De acuerdo con esta fonna plana del Universo, la relación densidad de 
masa/energía del Universo debe ser igual a una cierta densidad crítica. La cantidad total de materia 
en el Universo, incluyendo los bariones y la materia oscura, sólo representa alrededor del 30% de la 
densidad crítica. Esto implica la existencia de una forma adicional de energía que tenga en cuenta el 
70% restante. El análisis de los datos de WMAP durante 5 años estiman un Universo compuesto por 
el 74% de energía oscura, el 22% de materia oscura, y el 4% de materia ordinaria. Más 
recientemente el análisis de los datos recogidos durante 7 años por la WMAP dan una estimación de 
un 72,8% de energía oscura, un 22,7% de materia oscura y un 4,6% de materia ordinaria. Según los 
datos recogidos por la nave espacial Planck, la estimación de la distribución del Universo es de un 
68,3% de la energía oscura, un 26,8% de materia oscura y el 4,9% de la materia ordinaria. 

10.3.3. Teoría de la estructura a gran escala 

La teoría de la estructura a gran escala que regula la formación de estructuras en el Universo, 
también sugiere que la densidad de materia en el Universo es sólo del 30% de la densidad crítica. 

El estudio WiggleZ de más de 200.000 galaxias del año 2011 proporcionó pruebas de la existencia 
de la energía oscura, aunque la física exacta que hay detrás de ello sigue siendo desconocida. El 
estudio WiggleZ del Observatorio Astronómico de Australia examinó las galaxias para determinar 
sus desplazamiento hacia el rojo. Entonces, aprovechando el hecho de que las oscilaciones acústicas 
de los bariones han dejado huecos regularmente de un diámetro de ~ 150 Mpc rodeando las 
galaxias, los vacíos fueron utilizados como reglas estándar para determinar las distancias a las 
galaxias tan lejanas como 2.000 Mpc, lo que permitió a los astrónomos detenninar con mayor 
precisión las velocidades de las galaxias a partir de su desplazamiento al rojo y de la distancia. Los 
datos confirmaron la aceleración cósmica hasta la mitad de la edad del Universo (7.000 millones 
años) y limitan su falta de homogeneidad a un 10%. Esto proporciona una confirmación de la 
aceleración cósmica independiente de las supemovas. 

10.3.4. Efecto integrado Sachs-Wolfe 

La expansión cósmica acelerada provoca pozos de potencial gravitatorio y colinas para que los 
fotones pasen a través de ellos, produciendo puntos fríos y puntos calientes en el fondo cósmico de 
microondas alineados con grandes supervacíos y supercúmulos. A esto se le llama el efecto 
integrado de Sachs-Wolfe (ISW) y es una señal directa de la energía oscura en un Universo plano. 

11. Materia oscura 

En la astronomía y la cosmología, la materia oscura es un tipo de materia que se cree es la mayor 
parte de la masa total del Universo. La materia oscura no puede ser vista directamente con 
telescopios, ya que ni emite ni absorbe luz ni otras radiaciones electromagnéticas a cualquier nivel 
significativo. En su lugar, su existencia y sus propiedades se deducen de sus efectos gravita torios 
sobre la materia visible, la radiación y la estructura a gran escala del Universo. La materia oscura se 
estima que constituye el 84% de la materia en el Universo y el 23% de la densidad de energía total. 

La materia oscura llamó la atención de los astrofísicos debido a las discrepancias entre la masa de 
los grandes objetos astronómicos determinados a partir de sus efectos gravitatorios y la masa 
calculada a partir de la materia luminosa que contienen. Su existencia fue propuesta por primera vez 
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por Jan Oort en el año 1932 para justificar las velocidades orbitales de las estrellas en la Vía Láctea 
y Fritz Zwicky en el año 1933 justificó la materia oscura ante la evidencia de la masa perdida en las 
velocidades orbitales de las galaxias en los cúmulos. Posteriormente otras observaciones han 
indicado la presencia de materia oscura en el Universo a partir de las velocidades de rotación de las 
galaxias, del efecto de las lentes gravitatorias de los objetos dentro de los cúmulos de galaxias y de 
la distribución de temperatura del gas caliente en las galaxias y los cúmulos de galaxias. Según el 
consenso entre los cosmólogos, la materia oscura se compone principalmente de un tipo todavía no 
caracterizado de partícula subatómica, la búsqueda de la cual es uno de los principales esfúerzos en 
la física de partículas actual. 

A pesar de que la existencia de la materia oscura es generalmente aceptado por la comunidad 
científica, se han propuesto varias teorías alternativas para tratar de explicar las anomalías por las 
que se emplea la materia oscura para explicarlas. 

La cuestión es que obviamente el espacio interestelar no es vacío y en esto todo el mundo está de 
acuerdo y por lo tanto debe contener partículas como por ejemplo los neutrinos y otros. Cuando se 
han enviado naves espaciales a este espacio interestalar, nunca han chocado contra objetos de 
entidad, pero nadie duda de que han sido bombardeados por partículas que desconocemos sus 
características. Lo que está en duda es el tanto por ciento de esta materia, ya que según las fórmulas 
de las teorías actuales debería ser del orden del 70% y esto no encaja. 

11.1. La materia oscura bariónica y no bariónica 

El estudio de la nucleosíntesis en el Big Bang produce un límite superior en la cantidad de materia 
bariónica en el Universo, lo que indica que la gran mayoría de la materia oscura en el Universo no 
puede ser bariónica y por lo tanto no estará formada por átomos. Asimismo no puede interactuar 
con la materia ordinaria a través de las fuerzas electromagnéticas, ya que las partículas de materia 
oscura no tienen ninguna carga eléctrica. La materia oscura no bariónica podría estar constituida por 
neutrinos y posiblemente entidades hipotéticas como los axiones o las partículas supersimé tricas. A 
diferencia de la materia oscura bariónica, la materia oscura no bariónica no contribuye a la 
formación de los elementos en el Universo primitivo, es decir, durante la nucleosíntesis del Big 
Bang y así su presencia se revela sólo a través de su atracción gravitatoria. Además, si las partículas 
de las que está compuesta son supersimétricas, pueden experimentar interacciones de aniquilación 
entre ellas, con el resultado observable de subproductos tales como fotones y neutrinos. 

La materia oscura no bariónica se clasifica en términos de la masa de las partículas que se supone 
que la componen, y/o de las velocidades típicas de dispersión de las partículas, ya que las partículas 
más grandes se mueven más lentamente. Hay tres hipótesis importantes sobre la materia oscura no 
bariónica y son la materia oscura muy caliente (HDM- Hot Dark Matter), la materia oscura caliente 
(WDM - Warm Dark Matter) y la materia oscura fría (CDM - Coid Dark Matter). También es 
posible la existencia de una combinación de estos tres tipos. Los modelos más ampliamente 
discutidos de la materia oscura no bariónica se basan en la hipótesis de la materia oscura fría, 
materia que daría lugar a una formación de abajo a arriba de la estructura en el Universo mientras 
que la materia oscura muy caliente daría lugar a un escenario de formación de arriba a abajo. 

11.2. Evidencia observacional 

La primera persona en proporcionar pruebas de la existencia de la materia oscura fue el astrónomo 
holandés Jan Oort, un pionero de la radioastronomía, en el año 1932. Oort estaba estudiando los 
movimientos estelares en las proximidades de la Vía Láctea y encontró que la masa en el plano 
galáctico debe ser mayor que el material que podía ser visto. Su descubrimiento fúe seguido por el 
astrofísico suizo Fritz Zwicky, en el año 1933, mientras trabajaba en el Instituto de Tecnología de 
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California y estudiaba los cúmulos de galaxias. Zwicky aplicó el teorema del virial al cúmulo de 
galaxias Coma y obtuvo pruebas de la masa invisible. Zwicky estimó la masa total del cúmulo sobre 
la base de los movimientos de las galaxias cerca de su borde y lo comparó a una estimación basada 
en el número de galaxias y el brillo total del cúmulo. Encontró que había aproximadamente 400 
veces más masa estimada que la observable visualmente, así la gravedad de las galaxias visibles en 
el cúmulo sería demasiada pequeña para órbitas tan rápidas. Esto se conoce como el problema de la 
masa faltante. Basándose en estas conclusiones, Zwicky dedujo que debe haber alguna forma de 
materia no visible que proporcionaría suficiente masa y gravedad para mantener unido el cúmulo. 

Gran parte de la evidencia de la materia oscura viene del estudio de los movimientos de las galaxias 
y muchos de estos estudios parecen ser bastantes unifonnes según el teorema del virial. La energía 
cinética total debería ser la mitad de la energía gravitatoria total de los bordes de las galaxias. Sin 
embargo experimentalmente se encuentra que la energía cinética total es mucho mayor, por lo que 
asumiendo que la masa gravitatoria es sólo debido a la materia visible de la galaxia, las estrellas 
lejos del centro de las galaxias tienen velocidades mucho más altas que las previstas por el teorema 
del virial. Las curvas de rotación de las galaxias que ilustran la velocidad de rotación en 
comparación con la distancia desde el centro de la galaxia, no se pueden explicar solamente por la 
materia visible. 

Suponiendo que la materia visible constituye sólo una pequeña parte del cúmulo, es la forma más 
directa de justificar esta velocidad. Las galaxias muestran señales de haber estado compuestas en 
gran parte de una simetría casi esférica y concretamente de un halo con mayor concentración de 
masa a medida que nos acercamos al centro y en consecuencia debe hber más masa que solo la de la 
materia visible. Las galaxias enanas de superficie poco brillante son fuentes importantes de 
información para el estudio de la materia oscura, ya que tienen una proporción extraordinariamente 
baja de materia visible en relación a la materia oscura y tienen pocas estrellas brillantes en el centro 
que de otro modo perjudicaría las observaciones de la curva de rotación de las estrellas distantes. 

Las observaciones a partir del efecto de las lentes gravitatorias de los cúmulos de galaxias permiten 
estimaciones directas de la masa gravitatoria en función de su efecto sobre la luz de las galaxias de 
fondo, ya que los grandes conjuntos de materia desviarán la luz por efecto de la gravedad. En el 
cúmulo Abell 1689, las observaciones mediante el efecto de lente gravitatoria confirman la 
presencia de mucha más masa que la indicada solo por la luz. En el Cúmulo Bala (1E 0657-56), las 
observaciones basadas en el efecto de las lentes gravitatorias muestran que gran parte de la masa 
está separada de la masa bariónica que emite rayos X. En Julio de 2012, las observaciones mediante 
el efecto de la lente gravitatoria se utilizaron para identificar un filamento de la materia oscura entre 
dos cúmulos de galaxias, como habían pronosticado las simulaciones cosmológicas. 

12. Galaxias activas 

Las galaxias activas son aquellas que liberan grandes cantidades de energía y/o materia al medio 
interestelar mediante procesos que no están relacionados con los procesos estelares ordinarios. 
Aproximadamente un 10% de las galaxias pueden clasificarse como galaxias activas. La mayor 
parte de la energía emitida por las galaxias activas proviene de una región pequeña y brillante del 
núcleo de la galaxia y en muchos casos se observan líneas espectrales de emisión anchas y/o 
estrechas, que evidencian la existencia de grandes masas de gas girando alrededor del centro de la 
galaxia. 

Los tipos más importantes de galaxias activas son: 

• las galaxias Seyfert. Estas son galaxias espirales que se caracterizan por tener un núcleo 
puntual muy brillante y también se observa que estas galaxias emiten débilmente en 
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longitudes de onda de radio. 

• las galaxias de estallido. Son galaxias en las que se están formando enormes cantidades de 
estrellas, que cuando mueren, muchas de ellas explotan produciendo supemovas. Pese a que 
este fenómeno forma parte de la evolución estelar, formalmente este grupo no estaría en la 
clasificación de Hubble. Esta tasa de formación estelar anormalmente alta podría estar 
ligada a mecanismos intemos del núcleo de la galaxia. 

• las radiogalaxias. Suelen estar asociadas a galaxias tipo E con núcleo activo. Emiten en 
longitudes de onda de radio y algunas pueden ser relativamente débiles. Suelen ser galaxias 
que se extienden por amplias zonas del espacio. Presentan un núcleo brillante y 
normalmente suelen estar rodeadas por 2 chorros de partículas de grandes dimensiones. 

13. Agujeros negros 

Un agujero negro es la región del espacio ene cuyo interior no puede escapar ninguna señal, ni 
luminosa ni material, a causa de la intensísima atracción gravitatoria ejercida allí por la materia 
contenida. Sin embargo los agujeros negros pueden ser capaces de emitir radiación de rayos X, lo 
cual fue conjeturado por Stephen Hawking en los años 1970 y demostrado en el año 1976 con el 
descubrimiento del objeto estelar Cygnus X-l, que es una fuente de rayos X y que no es visible. 
Algunos agujeros negros son el resultado del final catastrófico de una estrella muy masiva que 
implosiona tras explotar como supemova, mientras que los agujeros negros más masivos, que se 
cree que conforman el centro de la mayoría de las galaxias, se pueden formar mediante 2 
mecanismos: por una lenta acumulación de materia o por presión externa. 

Según la teoría de la relatividad general, cualquier cuerpo cuya masa se comprima hasta adoptar un 
radio suficientemente pequeño, se convierte en un agujero negro. La superficie esférica que rodea a 
un agujero negro en la cual, la velocidad de escape coincide con la velocidad de la luz, es lo que se 
conoce como horizonte de sucesos. En el caso de un agujero negro con simetría esférica y no 
giratorio, esta distancia se conoce con el nombre de radio de Schwarzschild y su tamaño depende de 
la masa del agujero negro. 

Se conjetura de que en el centro de la mayoría de las galaxias, entre ellas la Vía Láctea, hay 
agujeros negros supermasivos y su existencia está apoyada por observaciones astronómicas, en 
especial a través de la emisión de rayos X. El agujero negro que reside en el centro de la Via Láctea 
se ha detectado por el giro vertiginoso de 28 estrellas a su alrededor. 

13.1. Proceso de formación 

Los agujeros negros proceden de un proceso de colapso gravitatorio que fúe ampliamente estudiado 
a mediados de siglo XX por diversos científicos, en particular por Robert Oppenheimer, Roger 
Penrose y Stephen Hawking entre otros. Hawking en su libro del año 1988 titulado en español 
Historia del tiempo, repasa algunos de los hechos bien establecidos sobre la formación de los 
agujeros negros. 

Dicho proceso comienza después de la muerte de una estrella gigante roja de gran masa. Tras varios 
miles de millones de años de vida, la fuerza gravitatoria de dicha estrella comienza a ejercer fuerza 
sobre sí misma originando una masa concentrada en un pequeño volumen, convirtiéndose en una 
enana blanca. En este punto dicho proceso puede proseguir hasta el colapso de dicha estrella por la 
autoatracción gravitatoria que termina por convertir a esta enana blanca en un agujero negro. Este 
proceso acaba por reunir una fuerza de atracción tan fúerte que hasta atrapa la luz. 

En palabras más simples, un agujero negro es el resultado final de la acción de la gravedad extrema 
llevada hasta el límite posible. La misma gravedad que mantiene a la estrella estable, la empieza a 
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comprimir hasta el punto que los átomos comienzan a aplastarse. Los electrones se acercan cada vez 
más al núcleo atómico y acaban fusionándose con los protones, formando más neutrones. 

De esta forma este proceso comportaría la emisión de un número elevado de neutrinos. El resultado 
final es una estrella de neutrones. En este punto, dependiendo de la masa de la estrella, el plasma de 
neutrones inicia una reacción en cadena irreversible, la gravedad aumenta enormemente al 
disminuir la distancia que había originalmente entre los átomos. Las partículas de neutrones 
implotan, aplastándose más, logrando como resultado un agujero negro, que es una región del 
espacio-tiempo limitada por el llamado horizonte de sucesos. Los detalles de lo que sucede con la 
materia que cae más allá de este horizonte dentro de un agujero negro, no se conoce porque sólo 
una teoría cuántica de la gravedad podría explicarlos adecuadamentea escalas pequeñas. 

13.2. Clasificación teórica 

De acuerdo con su masa, se clasifican en 

• Agujeros negros supermasivos: con masas de varios millones de masas solares y se hallarían 
en el corazón de muchas galaxias. Se fonnan según el mismo proceso que da origen a los 
componentes esféricos de las galaxias. 

• Agujeros negros de masa estelar. Se forman cuando una estrella de masa 2,5 veces mayor 
que la del Sol se convierte en supernova e implosiona y su núcleo se concentra en un 
volumen muy pequeño que cada vez se va reduciendo más. Este es el tipo de agujeros 
negros postulados por primera vez dentro de la teoría de la relatividad general. 

• Microagujeros negros. Son objetos hipotéticos algo más pequeños que los estelares. Si son 
suficientemente pequeños, pueden llegar a evaporarse en un período relativamente corto 
mediante la emisión de la radiación de Hawking. Este tipo de entidades físicas es postulado 
en algunos enfoques de la gravedad cuántica, pero no pueden ser generados por un proceso 
convencional de colapso gravitatorio, el cual requiere masas superiores a la del Sol. 

13.3. Zonas observables 

En las cercanías de un agujero negro se suele formar un disco de acrecimiento, compuesto de 
materia con momento angular, carga eléctrica y masa, que es afectada por la enorme atracción 
gravitatoria del agujero negro, haciendo que inexorablemente atraviese el horizonte de sucesos y 
por lo tanto incremente el tamaño del agujero. 

En cuanto a la luz que atraviesa la zona del disco, también es afectada tal como está previsto por la 
Teoría de la Relatividad. El efecto es visible desde la Tierra por la desviación momentánea que 
produce algunas posiciones estelares conocidas, cuando los haces de luz procedentes de las mismas 
transitan dicha zona. 

Uno de los efectos más controvertidos que implica la existencia de un agujero negro es su aparente 
capacidad para disminuir la entropía del Universo, lo que violaría los fúndamentos de la 
termodinámica, ya que toda materia y energía electromagnética que atraviese dicho horizonte de 
sucesos, tienen asociados un nivel de entropía. Stephen Hawking propone que la única forma de que 
no aumente la entropía sería que la información de todo lo que atraviese el horizonte de sucesos 
siga existiendo de alguna forma. 

Otra de las implicaciones de un agujero negro supermasivo sería la probabilidad que fuese capaz de 
generar su colapso completo, convirtiéndose en una singularidad desnuda de materia. 
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13.4. Descubrimientos recientes 

En el año 1995 un equipo de investigadores de la UCLA dirigido por Andrea Ghez demostró 
mediante simulación con ordenadores, la posibilidad de la existencia de agujeros negros 
supermasivos en el núcleo de las galaxias. Tras estos cálculos y mediante el sistema de la óptica 
adaptativa, se verificó que algo deformaba los rayos de luz emitidos desde el centro de nuestra 
galaxia la Vía Láctea. Tal deformación se debe a un agujero negro supermasivo invisible que ha 
sido denominado A* en la constelación de Sagitario. En los años 2007-2008 se iniciaron una serie 
de experimentos de interferometría a partir de medidas de radiotelescopios para medir el tamaño del 
agujero negro supermasivo en el centro de la Vía Láctea que se le calcula una masa de 4,5 millones 
de masas solares y a una distancia de 26.000 años-luz de nosotros. Actualmente el agujero negro 
supermasivo del centro de nuestra galaxia sería poco activo ya que ha consumido gran parte de la 
materia bariónica que se encuentra en la zona de su inmediato campo gravitatorio y emite grandes 
cantidades de radiación. 

Por otro lado la astrofísica Feryal Ózel ha explicado algunas características probables en tomo a un 
agujero negro: cualquier cosa, incluido el espacio vacío, que entre en la fuerza de marea provocada 
por un agujero negro, se aceleraría a extremada velocidad como en un vórtice y todo el tiempo 
dentro del área de atracción de un agujero negro se dirigiría hacia el mismo agujero negro. 

En la actualidad se considera que, pese a la perspectiva destructiva que se tiene de los agujeros 
negros, éstos sirven en parte a la constitución de las galaxias y a la formación de nuevas estrellas. 

En Junio de 2004 los astrónomos descubrieron un agujero negro supermasivo, el Q0906+6930, en 
el centro de una galaxia distante a unos 12.700 millones de años-luz de nosostros, es decir, a 1.000 
millones de años del Big Bang. 

Es posible la formación de microagujeros negros en los aceleradores de partículas, aunque no se ha 
confirmado su detección real. 

13.5. El mayor agujero negro 

Dejando a un lado los agujeros negros supermasivos que suelen estar en el núcleo de las galaxias y 
cuya masa son de millones de veces nuestro Sol, el mayor agujero negro de masa estelar conocido 
hasta la fecha, se descubrió el año 2007 y fue denominado IC 10 X-l. Está en la galaxia enana IC 
10 situada en la constelación Casiopea, a una distancia de 1,8 millones de años-luz de nosotros, con 
una masa de entre 24 y 33 veces la de nuestro Sol. 

Posteriormente, en Abril de 2008, la revista Nature publicó un estudio realizado en la Universidad 
de Turku (Finlandia) y según dicho estudio, un equipo de científicos dirigido por Mauri Valtonen 
descubrió un sistema binario llamado OJ 287 en la constelación Cangrejo. Tal sistema parece estar 
constituido por un agujero negro menor que órbita en torno a otro mayor, siendo la masa del mayor 
de 18.000 millones de veces la de nuestro Sol, lo que lo convierte en el mayor agujero negro 
conocido. Se supone que en cada intervalo de rotación el agujero negro menor, que tiene una masa 
de 100 millones de soles, golpea la ergosfera del mayor dos veces, generándose un cuásar. 

14. Ciclo de vida de una galaxia 

Una galaxia tiene un ciclo de vida similar al de un ser vivo, para compararlo con algo que vemos 
todos los días. Así podemos establecer 3 etapas básicas: nacimiento, desarrollo y muerte. Las 3 
etapas son muy difíciles de establecer, en cuanto a su tamaño y al tiempo, que son casi infinitos con 
el espacio y el tiempo en el que se mueven los seres humanos. 

En el paradigma de la materia oscura fría, primero los halos de materia oscura se unen 
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gravitatoriamente y no siguen la expansión general del Universo, es decir, en lugar de expandirse 
con el Universo, el Universo se expande alrededor de los halos. Cada halo reúne más material y 
finalmente se crea una galaxia en algún punto. Así que en cierto sentido, estos halos primordiales 
representan el nacimiento de una galaxia. Una vez que se forma un halo, la materia normal o 
bariónica cae hacia su centro, debido a la fúerza gravitatoria que ejerce el halo. Durante esta caída 
hacia su centro, los bariones deben conservar el momento angular y así comienzan a girar cada vez 
más rápido alrededor del centro del halo y acercándose cada vez más hacia el centro. Este proceso 
produce un disco donde se forman estrellas como vemos en las galaxias espirales actuales. 

Esta evolución se complica por las colisiones de las galaxias, sin embargo las simulaciones 
numéricas han revelado recientemente que las colisiones influyen en la morfología de un objeto. 
Como regla general, la morfología de una galaxia parece estar regida por los tipos de colisiones que 
ha sufrido a lo largo de su evolución: las grandes fusiones como consecuencia de las colisiones 
entre dos galaxias de masa comparable, producen galaxias elípticas y las fúsiones menores como 
consecuencia de una colisión entre galaxias de diferentes masas, hace que la evolución de la galaxia 
se convierta en un disco delgado. Esta evolución a través de la fusión no es soportado por todas las 
observaciones de las galaxias de diferentes tipos, pero las observaciones parecen ser ampliamente 
consistentes con esta idea. Así la vida de una galaxia consiste en una secuencia de eventos de 
formación estelar y de colisiones que podría sufrir en fúnción de su entorno y de las propiedades de 
los bariones que formaban el disco en el primer momento. 

14.1. Nacimiento 

En el comienzo del Universo, sólo había nubes de gas. Por lo tanto debemos asumir que las galaxias 
se han formado a partir de pequeños gérmenes, áreas microscópicas más densas que su entorno, que 
pueden atraer la materia circundante de la misma fonna como las estrellas nacen en nubes 
moleculares, pero en una escala mucho más grande. 

Para ser capaz de crecer con la atracción gravitatoria, debe haber una fluctuación de densidad que 
incluya una masa de materia mayor que un valor crítico llamado masa de Jeans. Por debajo de este 
valor, sólo puede oscilar como una onda de sonido, pero su amplitud es incapaz de aumentar. 

Si tenemos en cuenta sólo la materia bariónica, es decir, la materia tal como la podemos ver hoy en 
día, aparece un problema de tiempo: el crecimiento de las fluctuaciones no puede ser muy rápida, ya 
que se ralentiza por la expansión del Universo. También es muy posible que las galaxias pueden 
haberse formado en tan poco tiempo en relación con la edad del Universo, teniendo en cuenta las 
muy bajas amplitudes de las fluctuaciones iniciales como podemos ver en el fondo cósmico de 
microondas. 

Escenario top-down 

Este escenario fue estudiado por Zel’dovich a finales de la década de los 70 y considera que la 
materia oscura se compone de partículas de luz. Estas partículas de luz se moverían a velocidades 
relativistas para fonnar lo que se llama la materia oscura caliente. A partir de este hecho, la masa de 
Jeans toma valores altos y la condensación de las nubes de gas sólo puede ocurrir en la escala de los 
supercúmulos. Estas estructuras gigantes se habrían roto en partes más pequeñas que luego se 
convertirían en galaxias. Aquí viene el nombre del escenario top-down: desde el más grande al más 
pequeño. Pero hay un problema con este escenario: el tiempo necesario para la división de los 
supercúmulos es demasiado largo para ser compatible con la presencia de galaxias con un alto 
desplazamiento al rojo, como podemos ver con el telescopio espacial Hubble. Siguiendo este 
escenario, las galaxias sólo pueden formarse con un desplazamiento al rojo z = 2, que corresponde 
con un Universo de 3.000 millones de años de edad. 
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Escenario bottom-up 

En este escenario, la materia oscura es fría porque se compone de partículas pesadas y lentas. En 
este caso la masa de Jeans corresponde aproximadamente a las estructuras con el tamaño de los 
cúmulos globulares o de las galaxias enanas. En este escenario, primero se formaron unas pequeñas 
protogalaxias que luego se fusionaron para dar nacimiento a las grandes estructuras galácticas tal 
como las conocemos hoy en día. Con esta teoría, las galaxias se forman con valores de 
desplazamiento al rojo z = 3 ó 4. Este es ya un valor que corresponde a una edad del Universo de 
1,5 a 2 mil millones de años. 

El modelo ACDM 

El escenario bottom-up se basa en la hipótesis de una materia oscura fría pero mediante el 
acoplamiento con la constante cosmológica A obtenemos un modelo llamado ACDM, que es el más 
comúnmente aceptado hoy en día. Según este modelo, la materia oscura no interactúa y así se puede 
comenzar a acumular antes del desacoplamiento electromagnético. Después de esto, la materia 
puede colapsar en los pozos de potencial ya creados por la materia oscura. Este mecanismo 
acelerará la formación de las galaxias y así se evitará el problema de la formación tardía del modelo 
bottom-up. A partir de este momento, las galaxias almacenan materia: 

• a través de interacciones y de fúsiones de las estructuras y 

• por la acreción de la materia que fluye a lo largo de los filamentos hacia los halos de materia 
oscura 

Está demostrado que las fúsiones de galaxias son mucho más eficientes, siempre que no 
pertenezcan a las estructuras más masivas como un cúmulo. En un modelo jerárquico, esto 
corresponde al principio de la evolución. 

Para las grandes galaxias espirales, se consigue un crecimiento por fusión de protogalaxias, seguido 
de una acreción de gas que creará el disco más joven, donde las estrellas son capaces de nacer. 
En este escenario, las grandes galaxias elípticas se crean a partir de la fusión de galaxias espirales. 
Este escenario falla en el caso de las pequeñas galaxias elípticas. Entonces estas se debe considerar 
como los restos de galaxias espirales que han perdido su disco o como un agregado de grupos 
estelares. 

De hecho el modelo ACDM es mucho más que un modelo simple para la formación de estructuras 
galácticas, ya que se trata de un modelo cosmológico completo que permite la descripción del 
Universo. Si el modelo es correcto, estas subestructuras deben haber sido destruidas durante la 
evolución galáctica. Pero en el modelo, debido a la alta densidad de la materia oscura, todas las 
estructuras creadas son robustas y duran miles de millones de años. 

Para concluir, el modelo ACDM encaja bastante bien con las observaciones del Universo de grandes 
estructuras y filamentos de materia, pero carece de la precisión a nivel de las galaxias. Se prevé una 
cantidad de materia oscura muy grande en el centro de las galaxias, con una distribución de 
densidad demasiado concentrada, lo que lleva a discos galácticos demasiado pequeños, con 
demasiadas galaxias enanas satélite. 

14.2. Desarrollo 

El gas frío en las galaxias se transforma en las estrellas calientes y radiantes a través de una 
interacción dramática y caótica de la turbulencia, de los campos magnéticos, y por supuesto, de la 
gravedad. Estas estrellas viven una vida bastante tranquila ya que generan constantemente helio por 
fusión de hidrógeno en sus núcleos. Los resultados son la producción de elementos más pesados 
que el helio y que los astrónomos llaman genéricamente metales y pueden devolver una fracción 
significativa de su masa a su entorno. Las estrellas más masivas mueren en las explosiones de las 
supemovas, en las que se liberan grandes cantidades de los metales que generan, así como grandes 
cantidades de masa vuelven al gas en el que nacieron y de la que se forman una nueva generación 
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de estrellas. 


Flujo de entrada 


Acreción AGN 



i 

Flujo de salida 


En la figura anterior hay un diagrama en donde se manifiesta los principales rasgos de la evolución 
de una galaxia. Como ya sabemos, una galaxia contiene gas caliente, gas frío, estrellas y un agujero 
negro supermasivo. El gas caliente se enfría y pasa a ser gas frío. La formación de estrellas 
convierte el gas frío en estrellas y cuando estas mueren, su energía vuelve al gas, así como sus 
metales. Además el agujero negro acrece al gas, tanto el frío como el caliente, activando los núcleos 
activos galácticos que a su vez pueden liberar grandes cantidades de energía que afectará 
principalmente a los componentes gaseosos de la galaxia. El ciclo no termina aquí, ya que el gas 
puede añadirse al sistema mediante el proceso de acreción del medio intergaláctico y también puede 
escapar de la galaxia a través de los flujos de salida retroalimentados por las estrellas y el agujero 
negro. 

14.3. Muerte 

Como se ha mencionado en el apartado anterior, las fases principales del desarrollo de una galaxia 
son 

• El gas frío genera estrellas 

• Las estrellas explotan y generan metales 

• La energía generada por las estrellas favorece la creación de nuevas estrellas 

Se nacen del gas y se vuelve al gas. Este ciclo de vida de las estrellas se desarrolla en los llamados 
viveros galácticos, donde nacen y vuelven a nacer en varias ocasiones, proliferando rápidamente y 
aumentando la masa estelar de su galaxia madre. El frío gas galáctico, así como las estrellas que se 
forman de él, aumenta cada vez su riqueza en metales. Además las galaxias masivas se alimentan 
del gas caliente y denso que rodea al gas frío. 

No es un trabajo fácil. Décadas de galaxias catalogadas han revelado 2 tipos distintos: aquellas en 
las que la formación de estrellas está activa con fuerza y un segundo grupo que no lo hace. Este 
segundo grupo de galaxias, llamadas rojas, contienen muchas estrellas viejas y frías y que en su día 
también formaron estrellas y que dan un aspecto de color rojizo. 

¿Qué pudo haber parado el trabajo de formación de estrellas de estas galaxias? Hay varias posibles 
razones que giran en tomo a la capacidad de una galaxia para asegurar un suministro constante de 
gas frío y que en unos pocos miles de millones de años, la galaxia deje de formar nuevas estrellas y 
muera. Es posible que las galaxias puedan acelerar su propia muerte, ya que en una galaxia típica de 
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formación estelar, su gas evoluciona en su entorno a una velocidad comparable a la velocidad a la 
que convierte el gas en estrellas. El suministro de gas de una galaxia se puede parar de forma más o 
menos súbita en cuanto se acerca a un grupo lleno de galaxias, proceso llamado estrangulamiento. 


¿Qué pasaría si la afluencia de nuevo gas frío se detuviera como es el caso de estrangulamiento? 
Esta galaxia estrangulada se verá diferente en cuanto a su metalicidad. Durante unos miles de 
millones de años después del estrangulamiento de una galaxia, el ciclo de vida de las estrellas 
continuaría aumentando la metalicidad del gas de la galaxia y la masa estelar total. Sin embargo, sin 
la afluencia de gas nuevo, libre de metales y frío, se diluye la creciente metalicidad del gas, las 
nuevas estrellas serían cada vez más rica en metales y la metalicidad estelar global en estas galaxias 
estranguladas aumentaría rápidamente. Contrariamente a lo que pudiera pensarse, en general las 
galaxias con menos estrellas tienden a mantener depósitos relativamente pequeños de gas frío que 
forman estrellas. Después de la estrangulación, estas galaxias pueden fonnar más estrellas, haciendo 
que se haya mayores aumentos en cuanto a la metalicidad estelar que sus contrapartes más masivas. 

Se ha hecho un estudio basado en los espectros de 26.000 galaxias con un desplazamiento al rojo de 
— 0,1 se separaron en 2 grupos: las que estaban formando estrellas, y las que no lo hacían en base al 
enrojecimiento de cada galaxia y la falta de gas ionizado producido por las estrellas recién 
formadas. Se trazaron las diferencias en cuanto a su metalicidad y se encontró que en las galaxias 
con una masa inferior a 10 11 masas solares, la diferencia media en metalicidad era la que se espera si 
eran galaxias estranguladas. De hecho los resultados coincidieron tan bien que los autores 
argumentaron que el método principal por el cual las galaxias mueren es por estrangulamiento. 

Sin embargo, hay muchas preguntas que permanecen abiertas: ¿cómo se estranguló exactamente 
una galaxia? ¿Cómo podemos distinguir cuáles son los mecanismos de enfriamiento que están en 
juego para esas raras galaxias con masas estelares mayores que 10 n masas solares? Mientras que, en 
promedio, parece que la estrangulación es de lejos el mecanismo de temple dominante, otros 
mecanismos podrían ser más importantes en otras galaxias. 

15. La Vía Láctea 

La Vía Láctea es la galaxia espiral en la que se encuentra el Sistema Solar y, por ende, la Tierra. 
Según las observaciones, posee una masa de 10 12 masas solares y es una galaxia espiral barrada. 
Tiene un diámetro medio de unos 100.000 años-luz, es decir aproximadamente 1 trillón de km. y se 
calcula que contiene entre 200 mil millones y 400 mil millones de estrellas. La distancia desde el 
Sol hasta el centro de la galaxia es de alrededor de 27.700 años-luz. La Vía Láctea forma parte de 
un conjunto de unas 40 galaxias llamado Grupo Local y es la segunda galaxia más grande y 
brillante tras la Galaxia de Andrómeda de este Grupo Local. 

Por la noche se ve como una borrosa banda de luz blanca alrededor de toda la esfera celeste. El 
fenómeno visual de la Vía Láctea se debe a estrellas y otros materiales que se hallan sobre el plano 
de la galaxia. La Vía Láctea aparece más brillante en la dirección de la constelación de Sagitario, 
hacia el centro de la galaxia. 

Se divide en tres partes bien diferenciadas: 

• halo, exterior e interior 

• disco delgado, grueso y extremo 

• protuberancia 

El halo es una estructura esferoidal que envuelve la galaxia y su masa es del orden de 1.000 
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millones de masas solares. En el halo, la concentración de estrellas es muy baja y apenas hay nubes 
de gas, por lo que carece de regiones con formación estelar. En cambio en el halo es donde se 
encuentran la mayor parte de los cúmulos globulares. Estas formaciones antiguas son reliquias de la 
formación galáctica. Estas agrupaciones de estrellas se debieron de formar cuando la galaxia era 
aún una gran nube de gas que colapsaba y se iba aplanando cada vez más. Otra característica del 
halo es la presencia de gran cantidad de materia oscura y su existencia se dedujo a partir de las 
anomalías en la rotación galáctica. 

Los objetos contenidos en el halo rotan con una componente muy fuerte perpendicular al plano 
galáctico, cruzando en muchos casos el disco galáctico. En realidad es posible encontrar estrellas u 
otros cuerpos del halo en el disco. Su procedencia se delata cuando se analiza su velocidad y su 
trayectoria, así como su metalicidad. Y es que los cuerpos del halo presentan una componente 
perpendicular muy acusada al plano galáctico, además del hecho de que se trata de cuerpos que se 
formaron antes que los del disco. Sus órbitas los llevan a cruzar periódicamente el disco. También 
es muy probable que una estrella de población II, es decir una región pobre en metales, pertenezca 
al halo, pues éstas son más antiguas que las de población I que son regiones ricas en metales y el 
halo, como ya se ha dicho, es una estructura antigua. 

El disco se compone principalmente de estrellas jóvenes de población I. Es la parte de la galaxia 
que contiene más gas y es donde aún se dan procesos de formación estelar. Lo más característico del 
disco son los brazos espirales y en la actualidad se han determinado 8: 2 brazos principales Escudo- 
Centauro y Perseo, así como 2 secundarios, Sagitario y Escuadra. Recientemente un grupo de 
astrónomos anunció el descubrimiento de un nuevo brazo espiral en nuestra galaxia o con más 
exactitud un enorme fragmento hasta ahora desconocido. Se cree que en realidad el nuevo brazo 
espiral es el tramo final y más distante del brazo de Escudo-Centauro, una de las dos ramas 
principales. De confirmarse, los autores habrán demostrado que la Vía Láctea posee una 
sorprendente simetría en sus formas, ya que éste nuevo brazo sería la contraparte simétrica del de 
Perseo. Hay que tener en cuenta que la posición del Sistema Solar en la Vía Láctea, a mitad de 
camino entre su centro y su borde y prácticamente en el plano galáctico, dificulta en gran medida el 
estudio de la estructura espiral de nuestra galaxia. 

El disco también consta de dos partes: disco delgado y disco grueso. Se cree que el disco grueso es 
el remanente de un segundo proceso de colapso y el aplanamiento de la galaxia. Del mismo modo 
que el halo es el remanente del colapso inicial, el disco grueso lo sería de una segunda fase de 
colapso. El disco está unido a la protuberancia galáctica por una barra de radio 3,9 kiloparsecs, en 
cuyo interior a su vez puede existir una barra menor. Hay además una alta formación estelar en al 
menos uno de sus extremos. La barra mayor está ceñida a su vez por un anillo de radio 5 
kiloparsecs, que concentra, además de una gran cantidad del hidrógeno molecular, una gran 
actividad de formación estelar. Dicho anillo es la estructura más notable de nuestra galaxia, y visto 
desde otras galaxias exteriores sería su zona más prominente. De este anillo emergen los brazos 
espirales. 

Estudios recientes muestran que nuestra galaxia es atípica por no haber sufrido en los últimos 10 
mil millones de años ninguna fusión importante con otra galaxia, en base a su bajo momento 
angular, su metalicidad, su tamaño y el número de estrellas que contiene, habiendo formado 
estrellas de manera bastante constante y tenido una evolución relativamente tranquila, a diferencia 
de lo que ha sucedido con muchas otras galaxias espirales como Andrómeda, las cuales han 
adquirido su tamaño y su masa actual debido a la absorción de numerosas galaxias menores. 

El núcleo galáctico de la Vía Láctea se sitúa en el centro y es la zona de la galaxia con mayor 
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densidad de estrellas. Sin embargo a nivel local se pueden encontrar algunos cúmulos globulares 
con densidades superiores. La protuberancia tiene una forma esferoidal achatada y gira como un 
sólido rígido. También parece que hay un gran agujero negro de unas 2,6 millones de masas solares 
en nuestro centro galáctico que los astrónomos denominaron Sagittarius A, o Sagitario A*. Su 
detección fue posible a partir de la observación de un grupo de estrellas que giraban en tomo a un 
punto oscuro a más de 1.500 km/seg. 

La masa concentrada en estrellas se estima en 20.000 millones de masas solares, y su luminosidad 
en 5.000 millones de veces la del Sol. 

16. Visión de las galaxias en función del rango de longitud 
de onda utilizada 

En las observaciones terrestre, principalmente hechas con los telescopios convencionales, la 
apariencia de las galaxias se basa en longitudes de onda ópticas, por lo general de color azul claro 
en el rango del brillo superficial. Los estudios recientes con telescopios especializados en el 
ultravioleta y en el infrarrojo cercano han dado lugar a un cambio en la etapa de la clasificación 
morfológica debido a los cambios en la longitud de onda observada. Esto es especialmente 
importante si queremos comparar las poblaciones de las galaxias con desplazamientos al rojo muy 
diferentes. 

Los estudios de poblaciones estelares en el rango del ultravioleta han hecho grandes avances en la 
última década con los estudios GALEX UV y la cámara UV WFC3 del telecopio espacial Hubble. 
Si bien estas misiones han arrojado luz sobre la evolución de las estrellas y los cúmulos estelares, el 
panorama está aún lejos de ser completo. Para entender completamente los procesos de formación 
de estrellas en las galaxias con un rango de masas, metalicidades y de contenido de gas requerirá un 
gran telescopio ultravioleta. Para lograr avances significativos, los objetivos para esta fútura 
instrumentación deberá incluir una mejor resolución espacial para resolver las estrellas individuales 
en los entornos extragalácticos y un campo de visión más amplio para cubrir las galaxias cercanas. 

En las galaxias con un alto desplazamiento al rojo (2 <z <4), la luz óptica que observamos es en 
gran medida la luz estelar desplazada hacia el rojo del ultravioleta. En las galaxias de mayor 
desplazamiento al rojo (z~8), la única luz que detectamos es la emisión ultravioleta desplazada 
hacia el infrarrojo cercano. En estos desplazamientos al rojo, la emisión ultravioleta está dominada 
por estrellas jóvenes masivas. 

Además las observaciones en el rango del ultravioleta han demostrado que son muy sensibles a la 
evolución de las estrellas viejas y de baja masa. En particular, con la fotometría ultravioleta resuelta 
de las viejas poblaciones estelares, se ha empezado a restringir las fases de corta duración del 
ultravioleta brillante que pueden afectar significativamente la luminosidad ultravioleta de las 
galaxias y son relevantes para el rendimiento de los elementos químicos. Además esta sensibilidad 
ultravioleta ha demostrado ser capaz de limitar las generaciones de estrellas en edades muy 
antiguas, mayores de 10 Gigaaños-luz, algo que no era posible con sólo los datos ópticos. 

Las estrellas masivas proporcionan la mayor parte de la radiación ultravioleta que observamos, que 
luego se utiliza para inferir en las propiedades fundamentales, tales como la función inicial de 
masas y la tasa de formación estelar. La utilidad de las mediciones del ultravioleta es crucial, pero 
debe ser calibrado usando grandes grupos de estrellas masivas individuales en varios entornos. 

Sólo con las observaciones del ultravioleta de las estrellas individuales es posible separar los efectos 
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de la temperatura y del enrojecimiento de polvo, lo que permite mediciones fiables de la 
temperatura estelar. 

Gracias al telescopio espacial Hubble, ahora tenemos la capacidad de resolver algunas de las 
emisiones en el rango del ultravioleta en estrellas individuales de la protuberancia de las galaxias 
M31 y M32. Las estrellas responsables de la protuberancia de la luz ultravioleta de las poblaciones 
viejas se sabe ahora que son estrellas del extremo de la rama horizontal (EHB). Sin embargo sólo se 
resuelve limpiamente el final brillante de las poblaciones del ultravioleta brillante en la 
protuberancia de M31 y M32 con la instrumentación actual. Estas estrellas más brillantes son las 
estrellas post-HB, no mucho más numerosas que las estrellas EHB responsables de la mayor parte 
del flujo ultravioleta, que no puede ser actualmente sondeado directamente. 

En cuanto a la formación de los cúmulos de estrellas masivas, debido a que la luz ultravioleta 
contiene una fuerte característica de absorción sensible al nitrógeno, la fotometría ultravioleta 
separa fácilmente múltiples poblaciones estelares dentro de un solo cúmulo. Estas mediciones de los 
procesos que ocurrieron hace más de 12 Gigaaños-luz son posibles por las observaciones de alta 
resolución espacial y alta sensibilidad. Realizar por ejemplo este tipo de estudios detallados sobre 
los cúmulos globulares más jóvenes y más ricos en metales en la galaxia M31, podría dar un salto 
importante hacia adelante en nuestra comprensión de la formación de los cúmulos globulares bajo 
las más diversas condiciones. 

Finalmente cubrir con las distribución de la energía espectral de las estrellas en los 2000 Á en el 
infrarrojo cercano, es ideal para la separación de los efectos de la temperatura y el polvo. Sin 
embargo se observa que la luz ultravioleta ofrece la mayor influencia a altas temperaturas y no se 
puede observar desde la Tierra. 

Como un ejemplo concreto de como las galaxias pueden cambiar de apariencia, se muestran a 
continuación una serie de imágenes a distintas longitudes de onda de las imágenes de la galaxia 
M8 1/NGC 3031. 



De izquierda a derecha son: 

• una imagen ROSAT a partir de datos archivados en HEASARC, 

• una imagen ultravioleta con mapa de color de GALEX, 

• una imagen óptica de color a partir de datos proporcionados por G. Bothun, 

• una imagen del infrarrojo cercano del atlas 2MASS Atlas, y 

• una imagen de 70 p del Spitzer. 

Como se muestra en las imágenes de la galaxia M81, algunos de los componentes son funciones 
que dependen mucho de la longitud de onda, especialmente la relación protuberancia/disco. 
Generalmente las galaxias elípticas muestran sólo los cambios estructurales más sutiles, pero por 
supuesto las galaxias espirales están más dominadas por la protuberancia en longitudes de onda más 
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largas, mientras que a veces las protuberancias desaparecen en la banda ultravioleta. La extensión al 
infrarrojo cercano es especialmente importante, ya que la penetración del polvo y los cambios en la 
población estelar puede hacer que los discos se vean muy diferentes. 

Una vez más tener en cuenta que en principio todos estos ejercicios se pueden hacer utilizando 
cualquier banda de luz. Es común el uso de las diferentes longitudes de escala del disco en las 
diferentes longitudes de onda para medir la edad, la metalicidad y los gradientes de extinción en 
función de las bandas de luz y de nuestro nivel de comprensión del sistema. Ryder y Dopita lo 
aplicaron para comparar las distribuciones de la formación estelar actual con la integral de la 
formación anterior de estrellas a partir de las imágenes del óptico continuo, para probar si el gas se 
está agotando debido a la formación de estrellas de manera uniforme o desde el exterior hacia el 
interior. 



En esta figura, se puede ver la Galaxia de Andrómeda de acuerdo a dinstintas bandas: radio, 
microondas, infrarrojo, visible, ultravioleta y rayos X. 

17. Catálogos 

En cuanto a la catalogación de un objeto, lo primero se tiene que verificar que el objeto realmente 
los es y no es otra cosa. En cuanto a las galaxias, hay que detectarlas con una determinada longitud 
de onda y distinguirlas de otros objetos astronómicos. La mayoría de los estudios se han realizado 
en el plano óptico y en general a partir del examen de las placas fotográficas. Esto implica 
determinados límites de detección: 

• Cualquier cosa de aproximadamente menos de 1 arcosegundo de tamaño parece una estrella 
en las imágenes normales terrestres y se puede distinguir sólo por los colores no estelares o 
del espectro. Las imágenes del telescopio espacial Hubble muestran que hay muchas 
galaxias débiles con un alto desplazamiento al rojo que podrían disfrazarse de estrellas 
débiles desde la Tierra. 

• Cualquier objeto con un débil brillo superficial, del orden de menos del 1% de la 
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luminosidad del cielo nocturno, cuando se encuentra lo suficientemente cerca de las estrellas 
individuales que se ven. De esta fonna se descubrió la galaxia enana en la constelación de 
Escultor. 

En la actualidad lo habitual es manejar las bases de datos de forma digital y fundamentalmente 
mediante la utilización de Internet. Por esta razón las principales bases de datos astronómicas 
clásicas han sido digitalizadas y por lo tanto también son accesibles desde Internet. En base a esto 
hay 2 tipos de sitios web: 

• los servidores de catálogos y 

• los observatorios virtuales. En Junio de 2002 se creó el IVOA (International Virtual 
Observatory Alliance) con la misión de facilitar la coordinación internacional y la 
colaboración necesaria para el desarrollo y despliegue de las herramientas, los sistemas y las 
estructuras organizativas necesarias para permitir la utilización internacional de los archivos 
astronómicos como un observatorio virtual integrado e interoperativo. En la actualidad hay 
muchos paises que tienen su observatorio oficial y también hay varios de privados. 

En cuanto a los catálogos clásicos, debemos citar a 

• NGC = Nuevo Catálogo General. Incluye los cúmulos de estrellas, las galaxias, las 
nebulosas gaseosas y las alucinaciones principales de los estudios visuales de Herschel. 
Producido por J. Dreyer en los años 1880, la versión moderna es el Nuevo Catálogo General 
Revisado de objetos astronómicos no estelares. Las entradas están clasificadas en orden de 
la ascensión recta en la época del año 1855. 

• IC = Catálogo de índice, complementa el anterior, con otras 7.000 entradas más. La 
compilación incluye el NGC 2000 y las listas IC. 

• 3C = Tercer Catálogo de Cambridge de fuentes de radio seleccionadas a 178 Mhz. 

• Catálogo de Referencia de las galaxias brillantes, G. y A. de Vaucouleurs, U. de Texas, 
Austin 1964. Incluye referencias bibliográficas y las descripciones de las estructuras 
individuales. 

• Segundo Catálogo de Referencia de las galaxias brillantes (RC2), de Vaucouleurs y Corwin, 
U. de Texas, Austin 1976. Versión mucho más actualizada, con los datos de los 
desplazamientos al rojo, las magnitudes y sus clasificaciones. 

• Tercer Catálogo de Referencia de las galaxias brillantes (RC3), de Vaucouleurs y otros, 
Springer 1991. Comparando las tres versiones RC da una idea de la cantidad de datos 
recogidos y de que se ha acelerado en las últimas 3 décadas. La mezcla de los diferentes 
tipos de denominaciones, más el desorden entre los sistemas NGC y IC producidos desde 
sus épocas originales, hace costoso encontrar un objeto por su nombre. 

• Catálogo revisado Shapley-Ames de galaxias brillantes (RSA), A. Sandage y G. Tammann, 
Camegie Inst. de Washington, 1981. Contiene los datos completos de las 1.300 galaxias más 
brillantes que la magnitud 13,2, con una selección de fotografías que ilustran la versión de 
Sandage del sistema de Hubble. 

• Catálogo General Uppsala de Galaxias (UGC), P. Nilsson, 1973, Uppsala Obs. Publ. 
Contiene 12.942 galaxias mayores de 1 arcominuto de diámetro de un examen completo del 
Palomar Sky Survey. Cubre el norte del cielo hasta -2.5°. 

• Estudio ESO/Uppsala del Atlas ESO(B), Lauberts 1982, ESO Garching. Contiene las 
galaxias, las nebulosas y los cúmulos de estrellas al sur de -17° a partir del examen de la 
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ESO Quick Blue Survey. Las clasificaciones son compatibles con la UGC. Lauberts y 
Valentijn (ESO, 1989) hicieron una densitometría de las placas fotográficas de estas 
galaxias, produciendo un amplio catálogo fotométrico incluyendo la forma y los parámetros 
de orientación. 

• Atlas Hubble de Galaxias, Sandage 1961, Camegie Inst. de Washington. Referencia básica 
para el esquema de clasificación de Hubble. 

• Atlas de Galaxias Peculiares (Arp) 1966, Caltech, Pasadena. Recogidos por su apariencia 
extraña, en general se trata de sistemas que interactúan entre si. Las imágenes escaneadas de 
alta calidad están disponibles en NED. 

• Atlas Camegie de Galaxias, A. Sandage y Bedke J. (1994, Camegie Inst. De Washington). 
Dos inmensos volúmenes que contienen prácticamente todas las galaxias (1.168) del 
catálogo revisado de Shapley-Ames de fotografías de gran formato tomadas en los 
observatorios Palomar, monte Wilson, y Las Campanas. 

• Un Grupo Compacto de Hickson (en inglés; Hickson Compact Group, abreviado HCG) es 
una colección de de galaxias designadas tal como fueron publicadas por Paul Hickson en 
1982.1 

En cuanto a los servidores de catálogos, puedo recomendar 

• Aladin ( http://aladin.u-strasbg.fr/ ). Se trata de un programa interactivo del atlas del cielo que 
permite al usuario visualizar imágenes astronómicas digitalizadas, superponer las entradas 
de los catálogos o las bases de datos astronómicos y acceder de forma interactiva a los datos 
y a la información correspondiente de la base de datos Simbad, del servicio VizieR y otros 
archivos de todas las fuentes conocidas en este ámbito. Creado en el año 1999, Aladin se ha 
convertido en una herramienta tipo observatorio virtual ampliamente utilizada y es capaz de 
hacer frente a los retos como la localización de los datos de interés, el acceso y la 
exploración de los conjuntos de datos distribuidos y de la visualización de los datos de 
multilongitud de onda. 

• SIMBAD ( http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/ ). La base de datos astronómicos SIMBAD 
proporciona los datos básicos, las identificaciones cruzadas, la bibliografía y las mediciones 
de los objetos astronómicos fúera del Sistema Solar. 

• VizieR ( http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR) . Proporciona acceso a una biblioteca muy 
completa de los catálogos astronómicos publicados y a las bases de datos disponibles en la 
actualidad. 

• NED ( http://ned.ipac . caltech. edu/ ) . Se trata de una base de datos exhaustiva de datos de 
múltiples longitudes de onda de los objetos extragalácticos, ofreciendo una fúsión 
sistemática y permanente de información integrando centenares de grandes estudios del 
cielo y de las decenas de miles de publicaciones de investigación. Los contenidos y servicios 
abarcan todo el espectro observado desde los rayos gamma a través de frecuencias de radio. 
A medida que se publican nuevas observaciones, que son cruzadas identificado o 
estadísticamente asociada con los datos anteriores y se integran en una base de datos 
unificada para simplificar las consultas y la recuperación. 

• SkyView ( http://skwiew.gsfc.nasa.gov/current/cgi/titlepage.pl ). Es un observatorio virtual 
con las imágenes de cualquier parte del cielo en un amplio rango de longitudes de onda 
desde radio a los rayos gamma. 

• MAST ( https://archive.stsci.edu/ ). The Mikulski Archive for Space Telescopes (MAST) es 
un proyecto de la NASA para dar soporte y proporcionar información astronómica 
científicamente en el rango óptico, ultravioleta e infrarrojo cercano. 

• Hubble Legacy Archive (HLA) ( http://hla.stsci.edu) . Este archivo fue desarrollado en el 
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Instituto de Ciencia del Telescopio Espacial para optimizar el retorno de la ciencia de los 
instrumentos del Hubble. Este recurso es un servicio de imágenes que tiene acceso a todos 
los datos de observación del telescopio espacial Hubble. Los datos de calibrado está 
totalmente en línea con varias formas de acceso incluyendo la visualización de las imágenes 
compuestas, extraído listas de espectros y de origen. 

• CESAM - Centre de donnéeS Astrophysiques de Marseille í http://www.lam.fr/cesam/) . Se 
trata también de un observatorio virtual que incluye las herramientas DAL, SOS, ETC, 
CoRoT. 

• HEAVENS í http://www.isdc.unige.ch/heavens/) . Programa de búsquedas de datos de ISDC. 
El Centro de Datos ISDC para la Astrofísica pertenece al Observatorio Astronómico de la 
Universidad de Ginebra, Suiza. 

• VO-Paris Data Centre í http://vo.obspm.fr/services/ T Se trata de un observatorio virtual muy 
completo con acceso a imágenes, espectros y simulaciones. 

• HEASARC (High Energy Astrophysics Science Archive Research Center) 
í http://heasarc.gsfc.nasa.gov/T Es el archivo principal de las misiones de la NASA que 
hacen frente a la radiación electromagnética de los fenómenos extremadamente energéticas 
que van desde los agujeros negros al Big Bang. 

• IRSA (InfRared Science Archive) ( Http://i rsa.ipac.caltcch.edu) . Se trata del archivo de los 
productos de la ciencia de las misiones infrarrojas y submilimétricas de la NASA, 
incluyendo muchas encuestas de gran superficie y de todo el cielo. IRSA incluye los datos 
de 2MASS, Spitzer, WISE, Planck y COSMOS. 

• ADS (Astrophysics Data System ) t Http://adsabs. harvard.edu) . Es un portal de la biblioteca 
digital para los investigadores en Astronomía y Física, operado por el Observatorio 
Astrofísico Smithsoniano (SAO) con una subvención de la NASA. Esta biblioteca mantiene 
tres bases de datos bibliográficas que contienen más de 10,8 millones de registros que 
cubren las publicaciones en Astronomía y Astrofísica, Física, y los e-prints arXiv. 

En cuanto a los observatorios virtuales, podemos citar 

• European Virtual Observatory - http://www.euro-vo.org/ 

• Observatorio Virtual Argentino - http ://nova. conicet. gov. ar 

• Obsevatorio Virtual Australiano - http://aus-vo.org.au/ 

• Germán Astrophysical Virtual Observatory (GAVO) - http://www.g- 
vo.org/pmwiki/Main/HomePage 

• Observatorio Virtual Brasileño - http://www.lna.br/bravo/ 

• Observatorio Virtual Chino - http://www.china-vo.org/ 

• Observatorio Virtual Húngaro - http://hvo.elte.hu/en/ 

• Observatorio Virtual Japonés - hhp://j vo.nao.ac.jp/ 

• Observatorio Virtual Ruso - http://www.inasan.rssi.ru/eng/rvo/ 

• Observatorio Virtual Español (SVO) - http://svo.laeff.inta.es/ 

• Observatorio Virtual Británico - http://www.astrogrid.org/ 

• US National Virtual Observatory (NVO) - http://www.us-vo.org/ 

• Observatoire Virtuel France - http://www.france-vo.org/ 

• Observatorio Virtual Indio - http://vo.iucaa.ernet.in/%7Evoi/ 

• Canadian Virtual Observatory (CVO) - http://services.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/cvo/ 

• Virtual Solar Terrestrial Observatory 

En el rango óptico, podemos citar 

• DSSS (Digitized Sky Survey). Este estudio comprende la digitalización comprimida de las 
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placas fotográficas del Southern Sky Survey y del Palomar Sky Survey E. Incluye la 
cobertura de todo el cielo. 

• El Sloan Digital Sky Survey (SDSS) es uno de los estudios más ambiciosos e influyentes en 
la historia de la astronomía. Más de 8 años de operaciones (SDSS-I, 2000-2005; SDSS-II, 
2005-2008), obtuvo las imágenes profundas de varios colores que cubren más de la cuarta 
parte del cielo y creó mapas en 3 dimensiones que contienen más de 930.000 galaxias y más 
de 120.000 cuásares. El SDSS utilizó un telescopio dedicado de 2,5 metros en el 
Observatorio Apache Point, Nuevo México, equipado con dos instrumentos de propósito 
especial de gran alcance. La cámara de 120 megapíxeles para fotografiar 1,5 grados 
cuadrados del cielo en un momento, unas ocho veces la superficie de la luna llena. Un par de 
espectrógrafos alimentados por fibras ópticas midieron los espectros y, por tanto las 
distancias, de más de 600 galaxias y cuásares en una sola observación. Un conjunto de 
diseño personalizado del software gestionó el enorme flujo de datos del telescopio. Las dos 
principales tecnologías que permitieron el SDSS, las fibras ópticas y los detectores de 
imágenes digitales conocido como CCD, fueron los descubrimientos galardonados con el 
Premio Nobel de Física 2009. Durante su primera fase de operaciones, 2000-2005, el SDSS 
fotografió más de 8.000 grados cuadrados del cielo en cinco bandas ópticas, y se obtuvo los 
espectros de galaxias y los cuásares seleccionados de 5.700 grados cuadrados de esta 
imagen. También obtuvo imágenes repetidas (aproximadamente 30 escaneos) de una franja 
de 300 grados cuadrados en el casquete galáctico sur. 

• 2MASS Large Galaxy Atlas. La alta sensibilidad y la resolución angular de las imágenes 
2MASS Galaxy Atlas (LGA) permite una inspección más detallada de las diversas 
poblaciones estelares, las estructuras a gran escala, tales como espirales, protuberancias, 
deformaciones y barras, regiones de formación estelar y evolución de las galaxias. Este atlas 
de imágenes representa la primera visión unifonne de todo el cielo de las galaxias, como se 
ve en la ventana de la longitud de onda del infrarrojo cercano que es más sensible al 
componente de masa dominante de las galaxias. 

18. Clasificación de las galaxias según su morfología 

18 . 1 . In troducción 

Es significativo que gran parte de lo que se conoce sobre las galaxias, empezó con una simple 
clasificación de su apariencia como se ve en las fotografías directas tomadas con los grandes 
telescopios convencionales. Las galaxias presentan una amplia variedad de formas o morfologías y 
se pueden dividir en categorías de forma natural de la misma manera como se pueden dividir los 
organismos vivos en géneros y especies. Sin embargo la morfología de las galaxias presenta 
problemas para la clasificación que no debería encontrarse en la taxonomía biológica, así la 
clasificación visual de las galaxias sigue siendo útil en momentos en que nunca han sido mejor 
entendidas las galaxias. La clasificación proporciona una maraña impenetrable de formas aunque no 
entendemos completamente como pueden ser todas ellas. La clasificación también proporciona un 
marco para estudios posteriores y sugiere un enfoque lógico para el estudio de las galaxias. 

En el año 1926, Edwin P. Hubble (1889-1953) publicó un sistema de clasificación de galaxias que, 
con la revisión, ha resistido la prueba del tiempo. Ha sido tan útil este sistema proporcionando una 
visión física de las galaxias que miles de estudiantes aprenden acerca de él cada año. Hubble 
reconoció un pequeño número de grandes clases: 

• las galaxias elípticas E0-E7, 

• las galaxias espirales normales Sa, Sb y Se, 

• las galaxias espirales barradas SBa, SBb, y SBc, y 
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• las galaxias irregulares Irr, 

y que creía que abarcaba casi todas las galaxias detectadas en las placas fotográficas existentes. Era 
brillante la fonna en que los diferentes tipos podrían estar conectados en una secuencia en fonna de 
tenedor y también en la manera que la clasificación no dependía demasiado fuertemente de la 
orientación del eje principal de una galaxia con respecto al plano del cielo. El hecho de que las 
propiedades físicas medidas de las galaxias se correlacionara con la posición en la secuencia dio al 
sistema una importancia mayor que otros sistemas de clasificación disponibles en el momento. 

Dado el poder del sistema original de Hubble, era inevitable que se desarrollaría en los años 
posteriores. El propio Hubble trabajó en su revisión para incluir las misteriosas galaxias de disco sin 
brazos, que las etiquetó como sistemas SO y que colocó en la unión del tenedor en su libro del año 
1936, “Realm of the Nebulae”. Sabía que estas galaxias tenían que existir antes de que realmente se 
las descubriera, porque la transición de E7 a Sa en su secuencia original parecía demasiado 
"catastrófica" para ser real. Había tomado notas en sus revisiones hasta el momento de su muerte en 
el año 1953. Después de esta fecha, su asistente Alian Sandage recogió las notas y preparó un atlas 
de galaxias en honor de Hubble, llamado El Atlas de galaxias de Hubble (Sandage 1961). El Atlas 
de Hubble consolidó firmemente las ideas de Hubble sobre la morfología de las galaxias en la 
astronomía y se erige como uno de los mejores atlas de galaxias jamás producidos. Fue seguido más 
tarde por El Atlas de galaxias de Camegie (Sandage y Bedke 1994), que se basa en toda la 
colección de placas fotográficas de Carnegie y que se reafirmó en el Atlas de Hubble y mejoró la 
precisión del sistema de clasificación. 

No mucho tiempo después de la muerte de Hubble, otro astrónomo ganaba reputación con los 
estudios extragalácticos en el hemisferio sur. Este fue Gérard Henri De Vaucouleurs (1918-1995), 
natural de París, que en la década de 1940 había estudiado en el Laboratorio de Física de 
Investigación de la Sorbona y en el Instituto de Astrofísica de la Universidad de París. Después de 
recibir su primer doctorado en física en el año 1949 por la Universidad de París, De Vaucouleurs 
comenzó un proyecto a largo plazo en el Instituto de Astrofísica de revisión del famoso catálogo 
Shapley-Ames del año 1932 de las galaxias más brillantes que la magnitud 13. Estaba ansioso por 
recoger información fiable y homogénea de estos objetos que podrían ser utilizados para estudios 
astrofísicos básicos de las galaxias. 

Más tarde De Vaucouleurs se trasladó a Australia y fue allí donde aplicó sus conocimientos de 
fotografía astronómica al estudio de las galaxias del sur poco conocidas y que estaban más allá de la 
latitud al alcance de los grandes telescopios de los observatorios de Monte Wilson y Palomar. 
Fotografió principalmente las galaxias con los telecopios reflectores de 30 pulgadas y 74 pulgadas 
en la cima del Monte Stromlo, cerca de Canberra en la latitud -35° y se interesó en proporcionar las 
clasificaciones de las galaxias mediante el sistema de Hubble. Se encontró con dificultades para 
hacer frente a las galaxias cercanas a la unión del tenedor de Hubble y en el año 1955 visitó 
Pasadena para discutir el problema con Alian Sandage, quien en ese momento estaba preparando el 
Atlas de Hubble. 

Esta visita estableció las bases para la revisión personal de De Vaucouleurs del esquema Hubble- 
Sandage indicado en el Atlas de Hubble. En el año 1958, Sandage invitó a De Vaucouleurs a volver 
a Pasadena para clasificar todas las galaxias de las colecciones de placas fotográficas del monte 
Wilson y Palomar. De sus conversaciones con Sandage y sus inspecciones, De Vaucouleurs 
desarrolló su sistema de clasificación. Finalmente De Vaucouleurs inspeccionó casi todas las 
colecciones de placas fotográficas existentes disponibles a finales de los años 50 y principios de los 
60, incluyendo las placas fotográficas de la estación de Harvard Boyden, el reflector del 
Observatorio Lick Crossley y la colección Isaac Roberts almacenado en el Observatorio de París, 
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para apuntalar sus puntos de vista sobre la morfología de las galaxias. 


Lo que hizo De Vaucouleurs, fue desarrollar un sistema revisado de la clasificación de Hubble- 
Sandage que creyó proporcionaba una mejor descripción de lo que es una galaxia. Su propuesta 
daba mayor énfasis a un reconocimiento más preciso de los detalles específicos, tales como los 
anillos, que inciden en la manera en que evolucionan las galaxias. Más tarde publicó grandes 
catálogos que resumen las clasificaciones y otra información básica para decenas de miles de 
galaxias brillantes. Estos catálogos han hecho que la revisión de De Vaucouleurs sea hoy la que más 
se utiliza en los sistemas de clasificación de galaxias con origen en la clasificación de Hubble. Sin 
embargo una desventaja importante de su sistema es que se publicó principalmente todo como un 
artículo de investigación en una revista relativamente oscura. No se ha preparado nunca ningún 
atlas de galaxias que ilustre la notación revisada del Atlas de Hubble y su punto de vista. Esto 
significa que la mayoría de los astrónomos utilizan el sistema de De Vaucouleurs sin entender 
realmente lo mucho que en realidad se diferencia de la revisión Hubble-Sandage. 

La revisión de De Vaucouleurs se publicó en el año 1959 en la revista Handbuch der Physik, y que 
en este año se dedicó enteramente a trabajos de astrofísica de una revisión de la naturaleza. Las 
ilustraciones en el documento de la clasificación de De Vaucouleurs se basan en parte en las placas 
que De Vaucouleurs tomó con los grandes reflectores en el Observatorio Monte Stromlo, y en parte 
de las placas fotográficas de Monte Wilson y fotografías de Palomar de la prepublicación del Atlas 
de Hubble compartido con él por Alian Sandage. 

Este volumen está diseñado para ilustrar por primera vez los tipos de De Vaucouleurs en forma de 
atlas con numerosos ejemplos basados en imágenes digitales modernas tomadas con grandes 
reflectores. Nos referiremos a partir de ahora como el sistema VRHS, al sistema de Hubble-Sandage 
revisado por De Vaucouleurs (Vaucouleurs Revised Hubble Sandage), reconociendo el papel que 
Alian Sandage jugó en su desarrollo inicial. El atlas no pretende sustituir o suplantar el Atlas de 
Hubble ni el Atlas de Carnegie, porque estos excelentes atlas ilustran la revisión Hubble-Sandage de 
una manera consistente y muy útil. Sin embargo la clasificación de las galaxias es algo subjetivo y 
distintos observadores pueden hacer hincapié en diferentes características. Esto es lo que hace el 
sistema VRHS, comparando la revisión de Hubble-Sandage: es un punto de vista diferente que pone 
énfasis en los detalles que están más ampliamente cubiertos por la revisión de Hubble-Sandage. 

El Atlas de galaxias de De Vaucouleurs ha sido llamado así en honor de la contribución de De 
Vaucouleurs en este campo y fue preparado por sus ex alumnos y compañeros de trabajo y para ello 
se han incorporado imágenes digitales. La era de la placa fotográfica terminó alrededor del año 
1985, cuando los dispositivos CCD revolucionaron las imágenes astronómicas. Con las imágenes 
CCD, se puede ilustrar la morfología de la galaxia de una manera mucho más precisa que la de los 
Atlas de Hubble y de Carnegie. En comparación con estos atlas, muchas de las imágenes digitales 
revelan isofotas mucho más débiles y tienen un mayor rango dinámico que las placas fotográficas. 
También ahora se es capaz de calibrar las imágenes con la fotometría fotoeléctrica publicada, algo 
que no se podría hacer fácilmente en los atlas anteriores y así esta calibración permite ilustrar las 
galaxias de una manera más homogénea. Aunque el Atlas de De Vaucouleurs enfatiza la banda de 
frecuencias de la luz azul (B) por razones históricas, también se incluye considerable información 
sobre la morfología de la galaxia en otras bandas de frecuencia, algo que no se podía hacer 
fácilmente con los otros atlas. 

La tecnología moderna ha proporcionado más y más imágenes digitales de alta calidad de las 
galaxias observadas a partir de una extensa gama de distancias y tiempos. El sistema VRHS se 
definió originalmente con fotografías de luz azul de las galaxias cercanas y esto se debió a que las 


Pág.60 



galaxias cercanas son brillantes, fáciles de observar y muestran más detalles. Las galaxias cercanas 
también se están viendo de fonna diferente de la nuestra, cuando han alcanzado un estado de 
equilibrio en su estructura y están cambiando muy poco. Sin embargo y debido a la tecnología 
moderna, ahora podemos ver galaxias muy distantes a un nivel de detalle similar al que De 
Vaucouleurs tenían disponible para sus clasificaciones. Las galaxias a distancias extremadamente 
grandes están siendo vistas como eran cuando el Universo era mucho más joven de lo que es ahora. 
Se espera que la morfología de las galaxias estuviera sometida a cambios significativos durante su 
período de formación y es probable que las galaxias muy distantes estén mostrando las estructuras 
que tenían antes de se hubiera logrado un estado estacionario. 

18.2. Factores que influyen en la clasificación y la morfología de las 
galaxias 

La clasificación de las galaxias, aunque en principio es sencillo, en la práctica es difícil debido a 
que su morfología está influenciada por factores que no tienen nada que ver con la estructura real de 
una galaxia. Por lo tanto antes de hablar de los sistemas de clasificación de Hubble y de De 
Vaucouleurs con más detalle, es necesario poner de relieve los factores que realmente influyen en la 
clasificación y la morfología. En algunos aspectos la clasificación de las galaxias es similar a la 
clasificación de los organismos vivos. En este caso, primero se identifican las clases básicas y luego 
centrándose en las características más relevantes, se dividen las clases de acuerdo a los detalles más 
finos. Sin embargo la clasificación de las galaxias implica problemas que no se encontrarían con las 
especies vivas. Debido a diversos factores, la cantidad de información disponible para la 
clasificación de las galaxias puede variar de una a otra. 

El principal problema con la clasificación de las galaxias es que ninguna galaxia puede ser llevada a 
un laboratorio para que pueda ser vista desde cualquier dirección o a cualquier distancia. La 
mayoría de las galaxias tienen planos de simetría y lo ideal para la clasificación, es que nos gustaría 
verlas directamente a lo largo de al menos uno de sus ejes de simetría, preferiblemente el eje 
principal de rotación. Pero estos ejes están orientados al azar con respecto a la línea de visión, por lo 
que la visión de muchas galaxias depende de la geometría de la observación. Además las galaxias se 
distribuyen dentro de una amplia gama de distancias, de manera que cuanto más lejos se encuentran 
de nosotros, más difícil es ver los detalles de su morfología. 

La morfología de las galaxias también depende de la longitud de onda de la luz con la que se están 
viendo. La fotografía y la imagen de las galaxias se realiza generalmente a través de filtros que 
transmiten una parte relativamente pequeña de la distribución de su energía espectral. Con algunas 
excepciones, las distribuciones de la energía espectral de las galaxias están dominadas por la luz de 
las estrellas, pero una pequeña fracción de su luz viene del gas interestelar que brilla intensamente. 
La luz de las estrellas tiende a ser principalmente radiación térmica continua, cuyo color está 
determinado por la temperatura de la superficie de la estrella. Las estrellas calientes con 
temperaturas de la superficie del orden de 20.000° K o más, emiten la mayor parte de su luz como 
radiación ultravioleta y aparecen de color blanco azulado, mientras que las estrellas frías con 
temperaturas de la superficie del orden de 3000°K o menos, emiten la mayor parte de su luz como 
radiación infrarroja y aparecen de color rojizo. Cuando se fotografía una galaxia con un filtro de luz 
de longitud de onda corta, tal como la azul o la ultravioleta, la fotografía de las galaxias tiende a 
enfatizar las estrellas jóvenes y calientes, azules y relativamente masivas, pero cuando se utiliza un 
filtro de luz de longitud de onda larga, tal como el rojo o el infrarrojo, la fotografía de las galaxias 
tiende a enfatizar las estrellas más frías, y generalmente de edad tardía, es decir, las estrellas menos 
masivas. Las estrellas jóvenes masivas tienden a estar distribuidas menos uniformemente y con 
mucha menos frecuencia que las estrellas tardías, así que muchas galaxias parecen más irregulares y 
desiguales en las fotografías con filtros azules que en las que utilizan los filtros rojos. 
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La presencia del polvo interestelar también tiene un efecto dependiente de la longitud de onda en 
cuanto al aspecto de una galaxia. El polvo consiste en granos finos de compuestos complejos tales 
como silicatos, material carbonoso, hielo y los hidrocarburos aromáticos policíclicos y se cree que 
se produce a partir de procesos relacionados con la evolución de las estrellas. En las galaxias muy 
aplanadas, el polvo se acumula en un plano delgado en la sección media de la galaxia. Por otro lado 
el polvo de las galaxias menos aplanadas puede estar distribuido más al azar. Dado que el polvo 
interestelar dispersa la luz de longitud de onda corta de manera más eficaz que la luz de longitud de 
onda larga debido al pequeño tamaño de las partículas en comparación con la longitud de onda de la 
luz visible, los efectos del polvo sobre la morfología de las galaxias y en consecuencia su 
clasificación son más importantes en las imágenes de luz azul que en las imágenes de luz roja. 
También el polvo afecta al aspecto de las galaxias en longitudes de onda del infrarrojo lejano, donde 
en realidad la emisión térmica del polvo puede dominar sobre la contribución de la luz de las 
estrellas. Con las longitudes de onda más largas, la luz estelar de las galaxias puede ser muy débil y 
el aspecto de una galaxia puede estar determinado principalmente por la radiación de sincrotrón o 
por la emisión del frió hidrógeno atómico neutro a longitudes de onda de 21 cm. 

El Universo en expansión puede afectar al aspecto de las galaxias, dado que el desplazamiento al 
rojo cosmológico desplaza y extiende la distribución de la energía espectral de las galaxias, lo que 
afecta en cuanto al filtro utilizado. Por ejemplo la aparición de la luz azul de una galaxia puede ser 
vista solamente con un filtro rojo porque la expansión cosmológica ha desplazado esta parte del 
espectro hacia el rojo. Por lo tanto las galaxias con alto desplazamiento al rojo pueden ser difíciles 
de clasificar y de comparar con las galaxias observadas con bajo desplazamiento al rojo a menos 
que los filtros hagan coincidir sus longitudes de onda. 

También el aspecto de una galaxia varía con el transcurso del tiempo, pero nuestras escalas de 
tiempo hace que difícilmente podamos apreciar su movimiento. Las galaxias tienden a rotar, nuevas 
estrellas pueden nacer y las estrellas más viejas pueden morir y el gas interestelar puede consumirse 
o reponerse a tasas que dependen de factores tanto internos como extemos. Las galaxias tienden a 
ser grandes en comparación con sus separaciones típicas, por lo que las interacciones pueden afectar 
a su estructura durante un largo período de tiempo. Debido a la velocidad finita de la luz, las 
galaxias muy distantes se ven como cuando el Universo era mucho más joven de lo que es ahora, y 
su aparición puede haber estado influenciada por las diferentes condiciones que existían en esos 
momentos. 

Por último, la morfología de una galaxia también se ve seriamente afectada por la masa total y su 
entorno. Las galaxias masivas tienden a estar mucho más estructuradas y bien ordenadas, son más 
luminosas y tienen un mayor brillo medio de su superficie que las galaxias de masa baja, de tal 
manera que en los catálogos hay más galaxias de masa alta que de masa baja debido a su facilidad o 
a su dificultad de detección. Debido a este efecto de selección, en la actualidad los sistemas de 
clasificación de las galaxias se aplican principalmente a las galaxias masivas. No existen 
necesariamente contrapartidas en cuanto a las galaxias de masa baja de todos los tipos conocidos de 
las galaxias de masa alta. Por esta razón las estadísticas de los tipos de galaxias deben tener en 
cuenta la dependencia de la luminosidad con la morfología con el fin de obtener una imagen precisa 
de toda la población de las galaxias. También hay una correlación bien establecida entre la 
morfología de una determinada galaxia y la densidad de las galaxias circundantes. Las galaxias 
elípticas y las galaxias de tipo SO son frecuentes en entornos de alta densidad, como sucede con los 
ricos cúmulos de galaxias, mientras que las galaxias espirales son frecuentes en entornos de menor 
densidad. 
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18.3. Morfología de las galaxias: historia 

En un primer momento, incluso con los relativamente grandes telescopios utilizados por Herschel, 
la mayoría de las galaxias revelaban pocos detalles. Las descripciones de los débiles objetos 
nebulosos en el Catálogo General y en el índice se reducen principalmente a cuestiones de tamaño, 
forma, concentración central, brillo y grado de moteado. Por lo tanto para la mayoría de los 
observadores, la morfología visual de las galaxias en el siglo XIX implicaba una clasificación 
rudimentaria basada en la forma y en el brillo y en algunos de los detalles que usamos para la 
clasificación actual. 

Esto no quiere decir que los detalles relevantes no fueran vistos en los objetos que más tarde fueron 
descubiertos como galaxias. El reflector de 72 pulgadas de Birr Castle, conocido como el Leviatán, 
de William Parsons (1800-1867), se puso en marcha como un instrumento de tránsito a mediados de 
la década de 1840 y pronto reveló la hennosa estructura espiral de la galaxia M51 (NGC 5194) y 
también otras galaxias espirales. Lord Rosse empleó 9 asistentes para observar objetos del Catálogo 
General con su telescopio, entre ellos algunos de los científicos más conocidos de la época, como 
WH Rambaut, G. Johnstone Stoney, Bindon Stoney, RJ Mitchell, S. Hunter, RS Ball, CE Burton, R. 
Copeland, y J.L.E. Dreyer. Las notas intrigantes recopiladas por estos observadores recogidas en el 
año 1880 en un solo volumen de las Scientific Transactions de la Royal Dublin Society, revelan que 
habían visto muchos detalles básicos de la morfología de las galaxias sin entender lo que 
significaban. Las espirales, las barras rodeadas de anillos, y los patrones en forma de S saliendo de 
las barras, fueron vistos por primera vez con el telescopio de Birr Castle. Las franjas de polvo en las 
galaxias muy inclinadas, también se observaron mejor que en cualquier observación anterior. 
Ninguna clasificación sistemática de las nebulosas salió de estas observaciones, pero la estructura 
espiral en sí misma fue un descubrimiento de gran importancia que alimentó las especulaciones en 
un momento que sólo se sabía de la existencia de unas nebulosas blancas. 

Las clases principales de galaxias no fueron identificadas a partir de las observaciones visuales sino 
a partir de las fotografías realizadas con los grandes telescopios. Isaac Roberts (1829-1904) publicó 
un atlas de fotografías de muchas nebulosas, algunas de las mejores de su época. Sus fotos se 
obtuvieron con un reflector de 20 pulgadas, lo que demuestra que se podía fotografiar bien las 
características de los objetos sin necesitar un telescopio mucho más grande. Su fotografía condujo 
al descubrimiento de la estructura en espiral de la galaxia M31. A principios del siglo XX se 
llevaron a cabo los estudios fotográficos sistemáticos de las nebulosas en los principales 
observatorios. James E. Keeler (1857-1900), Edwin E. Barnard (1857-1923) y Heber D. Curtís 
(1872-1942) llevaron a cabo el más extenso estudio de este tipo con el reflector Crossley de 36 
pulgadas del Observatorio Lick, comenzando en el año 1898. Curtís (1918) recogió toda la 
información del estudio y describió 762 nebulosas y cúmulos, la mayoría de los cuales eran 
galaxias. En este trabajo se hace el reconocimiento notable de las espirales barradas, que Curtís 
llamó espirales de tipo 0, porque a menudo se veía extensiones rectas a través de las partes 
interiores de la espiral y que a veces eran como un anillo. Curtís reconoció 23 ejemplos de esta 
clase de objeto en la base de datos fotográfica de Crossley. 

Así se fueron encontrado muchas galaxias nuevas con base en estas fotografías y Hubble comentó 
que "nuevas nebulosas están pero rara vez se ven en el cielo, aunque con la exposición de una hora 
hecha al azar con un reflector grande, hay más de una oportunidad de añadir aún varios pequeños 
objetos débiles a la lista de los ya conocidos ". En el año 1917, habían sido catalogados 17.000 
objetos y Hubble estimó que 150.000 objetos estaban al alcance de los instrumentos existentes. 

En el año 1975, Sandage resume el sistema descriptivo de Wolf (1908) utilizado para clasificar 
muchos de estos pequeños objetos débiles, así como las nebulosas más brillantes. Aunque 
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completamente obsoleto en la actualidad, el sistema de Wolf fue el sistema elegido durante más de 
30 años. Fueron incluidas 17 categorías en el sistema, cada una de ellas designada por una letra 
minúscula, que va desde los sistemas altamente inclinados a los sistemas que se ven de cara. Las 
categorías así identificadas reflejan claramente lo limitado que era el material de las fotografías 
disponibles por entonces. Hubble (1917), Reinmuth (1926), Lundmark (1927), Holmberg (1937), 
Reiz (1941), y Danver (1942) usaron la notación de Wolf para clasificar tanto muestras pequeñas 
como muestras muy grandes. Sandage señala que Wolf fue el primero en organizar las galaxias en 
una secuencia, desde el tipo liso y amorfo a espirales bien desarrolladas. Hubble considera el 
sistema de Wolf como un excelente esquema para la presentación temporal hasta que se construirá 
un sistema significativo. 

Los estudios de las fotografías continuaron en varios observatorios, pero en el año 1920, ya se 
habían identificado las principales clases de galaxias brillantes. Después de establecer la naturaleza 
extragaláctica de las nebulosas blancas en el año 1924, Hubble desarrolló el sistema de clasificación 
de la que es famoso. 

18.4. El sistema de clasificación de Hubble 

El sistema de clasificación de Hubble (1926) comenzó con una simple descripción de los tipos 
básicos de galaxias y la notación que se utilizaría para esos tipos. Hubble indicó que sólo el 3% de 
las nebulosas que se podían ver en las placas fotográficas eran de forma irregular y que el resto caen 
en una secuencia de tipos caracterizados por la simetría de rotación alrededor de los núcleos 
dominantes. La secuencia se compone de 2 secciones: las galaxias elípticas y las galaxias espirales. 
Así Hubble observó que la mayoría de las galaxias elípticas más aplanadas se parecían al primer 
grupo de espirales, las de tipo Sa, lo que sugiere una mezcla natural. También en este documento, 
Hubble describe las galaxias espirales barradas que comprenden sólo el 20% de todas las galaxias 
espirales y que estas galaxias espirales también forman una secuencia, que es paralela a la de las 
galaxias espirales normales, donde los brazos son aparentemente agradables, los núcleos 
disminuyen y las condensaciones forman y trabajan hacia adentro. Esta es la famosa Secuencia de 
Hubble de los tipos de galaxias que el propio Hubble esquematizó en su libro “The Realm of the 
Nebulae” (Hubble 1936), con una forma de tenedor. Creyendo que la transición del tipo E7 al tipo 
Sa era "catastrófico", Hubble supuso la existencia de una clase de galaxias de disco que carece de 
brazos espirales pero más planas que las galaxia más planas de tipo E. Llamó a estos hipotéticos 
sistemas, galaxias de tipo SO y las colocó en la unión de los brazos del tenedor. 

La descripción de Hubble (1936) en cuanto a la morfología de la galaxia contiene mucha de la 
terminología todavía utilizada hoy para describir las galaxias. Por ejemplo, desde que pudo conectar 
todas las galaxias en una sola secuencia, se utilizó la notación temprano y tardío para describir la 
posición de una galaxia en la secuencia. Las galaxias elípticas y las galaxias de tipo SO son galaxias 
de tipo temprano y las galaxias de tipo Sa y SBa son espirales de tipo temprano. Las galaxias de 
tipo Sb y SBb son espirales de tipo intermedio y las galaxias de tipo Se y SBc son espirales de tipo 
tardío. Estas nociones de temprano y tardío np corresponden a un orden temporal. 

En su descripción de las galaxias elípticas, Hubble observó una serie de elipticidades desde las de 
tipo E0 a las de tipo E7, teniendo estas últimas una forma lenticular. Consideró que la forma 
lenticular era una forma límite, más allá de cuyo aplanamiento sólo se encontrarían galaxias 
espirales. El término lenticular sigue siendo ampliamente utilizado para describir las galaxias de 
tipo SO vistas de canto y que De Vaucouleurs más tarde las consideró todas de tipo SO, ya sean 
vistas de canto o de frente. 

En cuanto a las galaxias espirales, Hubble utilizó el término "normal" para describir las galaxias 


Pág.64 



espirales no barradas y “barradas” para describir las galaxias espirales con una barra que cruza el 
centro. El término barrado ha sobrevivido pero el término espiral "normal" es menos usado porque 
resulta que tener una barra es más "normal" que no tenerla. De Vaucouleurs prefiere el término 
"común" para las galaxias espirales no barradas. Particularmente interesante es que Hubble ya 
señaló la existencia de formas mixtas entre las galaxias espirales barradas y las no barradas. Dos de 
las espirales mixtas que él observa, son las galaxias M83 y M61, y De Vaucouleurs las adoptó como 
prototipos de la familia mixta SAB. 

Sobre la cuestión de la posición a lo largo de la secuencia espiral, Hubble observó que podría ser 
difícil la clasificación de los objetos frontera dentro de sus divisiones de las galaxias espirales a, b, c 
y sugirió la posible utilización de una notación combinada como ab. 

Hubble también llamó la atención sobre los objetos cuyo posicionamiento en la secuencia era 
incierto debido a las peculiaridades. Él sugirió añadir la letra p (por peculiar) en estos casos. 

El diagrama esquemático del sistema de clasificación de Hubble tal como se definió en el Atlas 
Hubble contiene la secuencia completa de Hubble de la clasificación de las galaxias SO, así como la 
introducción de las variedades (r) y (s) de Sandage . Las variedades se distinguen en función de si 
una espiral en fonna de S emerge directamente desde una protuberancia central o desde los 
extremos de una barra, o si los brazos lo son propiamente dichos o fonnan parte de un anillo 
conocido como un anillo interior. Con estas revisiones y adiciones, el tenedor es más complicado 
que lo que Hubble imaginó en el año 1936. 

Según todos los criterios, las galaxias elípticas son las más fáciles de clasificar. Las imágenes de las 
galaxias elípticas constan de una disminución suave de los gradientes de brillo. Como ningún otro 
criterio de clasificación estuvo disponible en base a la forma isofotal proyectada, Hubble incluyó 
esta forma como un índice n = 10 (1-b/a), donde b/a es la relación del eje menor con el eje mayor de 
una isofota exterior débil. Así el tipo E0 especifica una galaxia elíptica con isofotas circulares 
mientras una galaxia del tipo E5 especifica una galaxia con una proporción del eje isofotal 2:1. 
Originalmente la idea era que el índice n se pudiera estimar de forma rápida por el ojo sin necesidad 
de mediciones más precisas. Hubble no reconoció las galaxias elípticas más alargadas que las de 
tipo E7. 

En cuanto a las galaxias de tipo SO, es decir, con disco y sin brazos, Van den Bergh (1976) observó 
que la adición de esta clase destruía la sencilla belleza del sistema original de la clasificación de 
Hubble. Sin duda hay algo de verdad en esto, porque las galaxias de tipo SO siguen siendo uno de 
los grandes enigmas de la secuencia de Hubble. Dado que las galaxias de tipo SO carecen de brazos, 
la subclasificación se basa en el desarrollo de los detalles que mezclan suavemente las 2 secuencias 
espirales. En las galaxias SO no barradas, se reconocen 3 categorías, SO i, S0 2 , y SO 3 que van desde 
temprano a tardío. Un núcleo brillante rodeado por una lente y una envoltura extendida son los 
principales criterios de clasificación y las líneas circulares de absorción son adicionales para la 
etapa posterior. En las galaxias SO barradas, se definen las tres subclases SBOi, SB0 2 , y SBO 3 
teniendo en cuenta el desarrollo de la barra, que va desde una característica apenas distinguible a 
una característica bien desarrollada y prominente. 

A menudo hay una lente que se llena con la barra en una dimensión, y por lo general también hay 
una envoltura exterior, conocida con el nombre de anillo exterior. Originalmente Hubble clasificó 
las galaxias SBO tardías como galaxias Sba. Las galaxias S0 2 se conectan con las galaxias Sa(s), 
mientras que las galaxias S0 3 se conectan con las Sa(r). Por el contrario, las galaxias SB0 3 se 
conectan a ambas secuencias de las galaxias espirales SB. Van den Bergh (1998) muestra que en 
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promedio las galaxias S0 2 y S0 3 son menos luminosas que sus correspondientes tipos Sa. Argumenta 
que esto implica que no hay una suave relación entre las galaxias espirales SO no barradas y las 
galaxias espirales Sa no barradas. 

Los criterios de clasificación de las galaxias espirales, tanto las barradas como las no barradas, 
estaban relacionadas con 3 características: (1) la importancia relativa de la fuerza de la 
protuberancia; (2) el grado de apertura de los brazos, y (3) el grado de resolución de estos brazos en 
las asociaciones estelares. La clase Sa fue definida basada en las grandes protuberancias y los 
brazos espirales relativamente suaves y bien envueltos, mientras que la clase Se fue definida basada 
en pequeñas protuberancias y en brazos espirales irregulares y abiertos. La clase Sb se define como 
intermedia entre estas dos clases. Si hay una barra, estas mismas categorías se pueden definir 
utilizando los símbolos SBa SBb, y SBc. Los 3 criterios de clasificación parecen ser menos 
consistentes para las galaxias Sa, que pueden tener protuberancias grandes o pequeñas. 

Aunque estas 6 clases eran todas las que Hubble (1926) propuso originalmente para las galaxias 
espirales, Sandage (1961) añade otra subdivisión de las galaxias espirales nonnales y barradas en 
los subtipos (r) y (s). Estas clases fueron particularmente relevantes para las galaxias espirales 
barradas. En algunas galaxias de tipo SB, por ejemplo la galaxia NGC 2523, los brazos comienzan 
tangentes a un anillo interior, mientras que en otras, por ejemplo lagalaxia NGC 1300, los brazos 
salen de las puntas de la barra. Estas características definen las categorías SB(r) y SB(s), 
respectivamente. Aunque los anillos internos son comunes en las galaxias espirales barradas, son 
mucho menos frecuentes en las galaxias espirales no barradas. Sin embargo las mismas categorías 
pueden ser identificadas en las galaxias espirales, lo que lleva a la existencia de las categorías S(r) y 
S(s). 

En el Atlas de Hubble, se identificaron numerosos subgrupos de galaxias espirales entre las 
categorías principales. Por ejemplo, se reconocieron 6 grandes subgrupos de galaxias Se basadas en 
como se separan los brazos. También se han identificado numerosos subgrupos de galaxias Sb. Por 
último, y principalmente entre las galaxias SB0 2 , el Atlas de Hubble ilustra ejemplos de grandes 
anillos difusos ("externos") que se encuentran en más de 2 veces el radio de la barra. Estas 
características se simbolizan con la letra R que precede a los símbolos de tipo restantes, por 
ejemplo, RSB0 2 . 

Sandage y Brucato (1979) consideran insatisfactorio la clasificación de las galaxias irregulares en el 
Atlas de Hubble porque agrupaba galaxias muy diferentes en la misma clase Irr. Así llegaron a la 
conclusión de que la clave para posicionar correctamente las galaxias irregulares era la extensión de 
De Vaucouleurs de la secuencia de los tipos Sd, Sm, SBm, y Im. Ellos reclasificaron las galaxias Irr 
II en una nueva categoría, aún fuera de la secuencia principal, llamada amorfa porque estas galaxias 
no son ni de tipo E, ni de tipo SO, ni cualquier tipo de espiral sin importar lo peculiar, sino que 
tienen una apariencia amorfa, a veces con estrellas resueltas, pero a veces no como en las galaxias 
M82, NGC 3077 y NGC 3448. 

18.5. La revisión de De Vaucouleurs 

El sistema de clasificación Hubble-Sandage descrito anteriormente fue ilustrado por última vez en 
el Atlas de galaxias de Carnegie por Sandage y Bedke (1994). Este atlas se basa en toda la colección 
de placas fotográficas de los Observatorios Camegie, incluyendo la excelente base de datos del 
Observatorio Las Campanas en el hemisferio sur. 

En el año 1955, Gerard De Vaucouleurs visitó Pasadena para aprender más sobre la revisión de 
Hubble y examinar el material de las placas fotográficas desde su propio punto de vista. En este 
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momento, De Vaucouleurs estuvo muy involucrado en un estudio morfológico de las galaxias 
brillantes del hemisferio sur de Shapley Ames realizadas con el reflector Reynolds de 30 pulgadas 
del Observatorio de Monte Stromlo. 

Según A. Sandage, De Vaucouleurs había tenido dificultades con el sistema de Hubble en cuanto a 
la inédita categoría SO y su unión con la secuencia Sa y SBa. Esta fue la misma dificultad 
encontrada por Hubble algún tiempo después de 1936 con el descubrimiento de la clase SO, ya que 
el estudio de clasificaciones de Monte Wilson avanzó con la utilización de los reflectores de 60 y 
100 pulgadas. 

De Vaucouleurs se refiere a las comunicaciones con el Dr. Sandage sobre la clasificación nebular y 
resume una clasificación revisada propia que se basa en estas discusiones y sus inspecciones 
personales de las placas fotográficas. De Vaucouleurs se refiere a su clasificación como una 
elaboración y una ampliación del esquema originalmente introducido por Hubble en el año 1926. 
Además afirma que la clasificación sigue tan de cerca como es posible el esquema de Hubble- 
Sandage revisado, pero incluye los tipos y subtipos adicionales que en su opinión están ahora 
justificados. La notación se basa en el sistema original del Monte Wilson, pero se ha modificado y 
añadido en cuanto lo requiere la introducción de nuevos tipos y subtipos para permitir una 
descripción más fina de las características individuales. 

La esencia de la revisión de De Vaucouleurs se encarna en una clasificación basada en un volumen 
tridimensional. La dimensión larga consiste en 4 clases principales: E, SO, Sel. Estas están 
divididas en 16 etapas de los tipos tempranos y tardíos, 11 de los cuales están etiquetadas. En cada 
etapa, está definida una sección transversal por sus familias y sus variedades, en referencia a la 
presencia o ausencia de una barra y la presencia o ausencia de un anillo interior, respectivamente. 

De Vaucouleurs declaró que la forma del volumen está diseñada para poner de relieve como la 
separación entre las familias y las variedades es mayor cerca de la etapa de transición, SO/a, entre 
las galaxias espirales y las galaxias de tipo SO. El volumen también está diseñado para enfatizar que 
hay una transición continua desde las galaxias espirales barradas a las no barradas y desde las 
galaxias con anillos a las espirales sin anillos. De Vaucouleurs creyó que cada punto del volumen 
representaba una posible combinación de características, pero que, a los efectos de la clasificación, 
era necesario representar esta continuidad en un número finito de células discretas de los cuales se 
definieron unas 100. 

La consecuencia de la continuidad que implica la clasificación del volumen es que se hizo necesario 
el uso de la notación para las morfologías de transición. Aunque Hubble y Sandage apreciaron que 
existía la transición de la morfología de las barras, es decir, algunas galaxias eran claramente 
intermedias entre los tipos S y SB, por ejemplo en el Atlas de Hubble, la galaxia NGC 4725 está 
clasificada como Sb/ SBb. De Vaucouleurs trató de explicar esto más explícitamente en su notación. 
El continuó utilizando la notación SB para las espirales barradas, pero adoptó la nueva notación SA 
para las espirales no barradas para permitir el uso de un símbolo compuesto SAB para clasificar las 
galaxias de fuerza intermedia de la barra o las características mixtas barradas y no barradas. 

El símbolo "S" fue usado sólo para las galaxias espirales, en particular las galaxias que se ven de 
canto, que no se podían clasificar con más exactitud como clases SA o SB. La galaxia NGC 5364 es 
un buen tipo SA, mientras que la galaxia NGC 3660 es un buen tipo SB. La galaxia NGC 309 tiene 
una barra débil que es un aspecto intermedio entre las galaxias NGC 5364 y la NGC 3660 y por 
tanto es un muy buen ejemplo de un sistema de tipo SAB. 
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Sin duda la introducción de la categoría SAB es uno de los puntos fuertes de la revisión de De 
Vaucouleurs. Pennitió el reconocimiento de algunos óvalos claros, como que en la galaxia NGC 
210, están relacionados con las barras, pero de una clase más débil. El bajo contraste de las barras 
normales tales como en la galaxia NGC 3081 o las características más débiles como en las galaxias 
M83 y M61, también pueden ser reconocidas con más precisión con este tipo de notación. Aunque 
Hubble creía originalmente que sólo una dispersión de los tipos de barras mixtas existía entre las 
púas del tenedor, De Vaucouleurs mostró que las categorías SA, SAB, y SB ocurrían con relativa 
frecuencia. 

Para resaltar aún más la continuidad completa de la fúerza de la barra, De Vaucouleurs introdujo 
una notación de subrayado en la familia SAB. Si sólo se veía una traza de una barra, a menudo en la 
forma de un pequeño óvalo, la clasificación era SAB, que significa "más SA que SB", mientras que 
si la barra aparente era sólo un poco más débil que una SB convencional, la clasificación era SAB 
que significa "más SB que SA." 

De fonna similar en las galaxias espirales, la clasificación VRHS divide la clase SO en dos 
subclases, SAO y SBO, con una clase intermedia implícita SABO, dependiendo de la presencia o la 
ausencia de una barra que cruza la lente central. Esta es la misma característica de lente reconocido 
en el sistema Hubble-Sandage. La subclase SAO es idéntica a la clase original SO. En el sistema 
VRHS, SO se utiliza sólo cuando una galaxia no se puede clasificar con precisión como SAO, SABO, 
o SBO. Cada una de estas categorías se subdividen en tres etapas, que van desde temprana (SAO", 
SABO", SBO"), a intermedia (SA0°, SAB0°, SB0°), a tardía (SA0 + , SAB0 + , SB0 + ). Cada una de estas 
secuencias de etapa representa una tendencia hacia el aumento de los detalles, pero no son 
exactamente análogas a la SOi, S0 2 , S0 3 y las secuencias SBOi, SB0 2 , SB0 3 en el esquema Hubble- 
Sandage. 

La dimensión de la variedad de volumen de la clasificación VRHS se maneja de la misma manera 
que la dimensión de la familia. La variedad (r) se refiere a un anillo interior que De Vaucouleurs 
sospecha que es intrínsecamente circular en las galaxias espirales SA e intrínsecamente elíptico en 
las galaxias espirales SB. La variedad (s) es el tipo de espiral pura, donde los brazos salen 
directamente de una protuberancia central y acaban en una barra. Una categoría intermedia, que 
consta de un anillo roto parcial o pseudo-interno, se denota por (rs). En cuanto a las familias, De 
Vaucouleurs define las variedades de subrayado (rs) y (rs) para indicar si una galaxia era "más (r) 
que (s)" o "más (s) que (r)." Aunque esto se define principalmente para las galaxias espirales, De 
Vaucouleurs realiza estas variedades en las clases lenticulares, que por defecto garantiza una visión 
diferente de las galaxias SO. La galaxia NGC 4340 es un muy buen ejemplo del tipo SB(r)0 + y la 
galaxia NGC 4665es un buen ejemplo del tipo SB(s)0 + . 

La secuencia para las galaxias espirales en el sistema VRHS incluye 10 etapas, empezando con la 
etapa de transición más temprana de espiral/SO etapa SO/a y terminando con la última etapa Sm. De 
Vaucouleurs siguió a Hubble y Shapley y Paraskevopoulos en el reconocimiento de al menos 4 
subtipos a, b, c, y d, a lo largo de las secuencias de las galaxias espirales. Adoptó la revisión de la 
categoría SBa redistribuida entre los tipos SBO y SBa en el Atlas de Hubble y modificó un poco los 
límites de las clases. Esto es especialmente evidente en la frontera de SO a Sa. La adopción de una 
etapa Sd era también una revisión útil, para dar cuenta de las galaxias que parecían ser más tardías 
que las galaxias Se pero que no eran claramente irregulares. 

La introducción de la espiral magallánica y las etapas irregulares es una parte importante del 
sistema VRHS. De Vaucouleurs reconoció que las galaxias irregulares magallánicas no carecen 
necesariamente de simetría rotacional y que algunas, especialmente las propias Nubes de 
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Magallanes, visualizan la estructura espiral característica en el caso de la Gran Nube de Magallanes, 
incluso visible a simple vista. De Vaucouleurs sugirió que estos objetos forman una extensión 
natural de las secuencias de la galaxia espiral y así añadió las nuevas etapas Sm y Im. En este 
sentido estaba siguiendo el ejemplo de Lundmark, quien también reconoció las Nubes de 
Magallanes como uno de los principales tipos en su sistema de clasificación. 

Sin embargo hay algo más en las Nubes de Magallanes que la simple definición de una nueva etapa 
Sbm en el sistema VRHS. De Vaucouleurs observó que el tipo de irregularidad mostrada por las 
Nubes de Magallanes es característica de las galaxias espirales barradas de tipo tardío. Se trata de 
una fuerte asimetría de la estructura espiral alrededor del eje de la barra en la que un brazo 
importante domina el patrón de la espiral, mientras que 2 ó 3 brazos pequeños y más cortos 
emergen de los otros extremos de la barra. Es un hecho interesante que la mayoría de las galaxias 
espirales de tipo tardío y las galaxias irregulares en los catálogos son barradas. Como señaló 
Odewahn, las galaxias espirales barradas magallánicas, aunque tienen en promedio una menor 
luminosidad y brillo superficial que los tipos tempranos, a menudo no se califican como galaxias 
enanas. 

No se ha establecido ningún modelo completamente satisfactorio para el origen de la morfología 
SBm. La asimetría característica de la masa y la potencial barra de desplazamiento podría ser el 
resultado de un encuentro gravitatorio con una compañera. Curiosamente algunas galaxias 
magallánicas vienen en pares morfológicamente concordantes. Por ejemplo, la galaxia NGC 4618, 
un prototipo SBm discutido por De Vaucouleurs y Freeman, tiene una compañera más pequeña, la 
galaxia NGC 4625, que se clasifica como SAB(rs)m en RC3. 

Con la incorporación de las galaxias espirales y las irregulares magallánicas, las principales etapas a 
lo largo de la secuencia espiral VRHS se convirtió en Sa, Sb, Se, Sd, Sm, y Im donde había solo Sa, 
Sb, Se. De Vaucouleurs y Freeman observaron que la estructura espiral decae regularmente desde 
Se a Im y que la continuidad de las propiedades a lo largo de la secuencia es tan definido que un 
observador experimentado puede grabar medios pasos bastante consistentemente en la secuencia de 

Sab, Sbc,. ..., Sdm La validez de estos medios pasos, como observaron De Vaucouleurs y 

Freeman, se ve confirmada por las correlaciones con los parámetros medidos como los colores 
integrados y el contenido de HI. Para hacer frente a las categorías intermedias de una manera 
consistente, los anchos de la categoría a, b, c, d, y m fueron ajustadas para que las categorías 
intermedias tengan la misma importancia que las categorías originales. Por lo tanto la continuidad 
es implícita a lo largo de las secuencias de la espiral. Para seguir potenciando este continuidad, De 
Vaucouleurs utilizó la notación de subrayado, como Sbc, que significa "más Se que Sb." 

De Vaucouleurs también estaba intrigado por los anillos exteriores vistos a menudo en las galaxias 
lenticulares de tipo temprano, adoptando para estas características la notación (R) que preceden a 
los otros símbolos de tipo. Un ejemplo es la galaxia NGC 1291 de tipo (R)SB(s)0/a, cuyo gran 
anillo exterior se observó por primera vez por Perrine y se estudió en gran detalle mucho más tarde 
por De Vaucouleurs. Pero como adición importante, De Vaucouleurs también reconoció que muchos 
patrones de espirales exteriores de las galaxias, particularmente en las galaxias espirales barradas, 
se parecían mucho a un anillo. Estos pseudo-anillos exteriores que forman una estructura en espiral 
se indican como (R'), también precediendo al símbolo de tipo como por ejemplo en (R')SB(rsjb. El 
dominio de los pseudo-anillos exteriores tiende a ser intermedio a las galaxias espirales de tipo 
tardío y la mayoría no son reconocidas en el sistema Hubble-Sandage. 

Los objetos que no podían colocarse fácilmente en la clasificación debido a las peculiaridades 
extremas generalmente se denotan como P. Pero entre esta clase se incluye el tipo amorfo de 
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Sandage y Brucato, que De Vaucouleurs clasificó como 1(0), más tarde acortado a 10 en los 
diferentes Catálogos de referencia, porque estos extraños objetos parecían tener un carácter 
irregular de la formación de las estrellas o de estrellas de tipo temprano incrustados en la suave luz 
de las estrellas de fondo de un sistema tipo SO. Esta clase, también llamada Irr II por Holmberg, se 
refiere simplemente como irregulares no magallánicas. Tres ejemplos son las galaxias NGC 3034, 
NGC3077 y NGC4753. 

En cuanto a las galaxias elípticas, De Vaucouleurs adoptó básicamente la clasificación de Hubble, 
pero además reconoció las galaxias elípticas tardías como E + como la primera etapa de la transición 
hacia la clase SO. El ejemplo de De Vaucouleurs como posiblemente relacionado con esta etapa es 
la galaxia NGC 3115, clasificado por Hubble como E7 pero mostrando detalles que sugieren un tipo 
SO. Más tarde las galaxias elípticas más brillantes como las NGC 4874 y NGC 4889 en el Cúmulo 
de Coma llegaron a ser conocidas como del tipo E + debido a sus envolturas. No hay familias o 
variedades que se reconozcan en esta etapa de transición, cuya seña de identidad es principalmente 
el comienzo de la diferenciación característica de las tres zonas de las galaxias SO. 

Durante una noche nublada en el Observatorio McDonald alrededor del año 1962, De Vaucouleurs 
elaboró su sistema de clasificación revisado con un bosquejo de una sección transversal del 
volumen de su clasificación alrededor de la etapa Sb. Esto mostró la disposición de las familias y 
las variedades en una etapa con diversidad significativa de estas características. Hay varias sutilezas 
importantes representadas en el diagrama. En primer lugar, en las galaxias espirales de la variedad 
(s), la morfología de la barra oscila entre no haber barra como por ejemplo en la galaxia M81 hasta 
una barra relativamente curvada con brazos que se inician con suavidad en el tipo SAB(s) como por 
ejemplo la galaxia M83, hasta una barra muy recta con los brazos que surgen perpendicularmente 
en el tipo SB(s) como por ejemplo la galaxia NGC 1300 o NGC 1365. En el lado derecho del 
diagrama, los anillos interiores se representan como más pequeños en tamaño con respecto al 
diámetro del disco en las galaxias SA(r) en comparación con las galaxias SB(r). Además el 
diagrama indica que estos anillos tienen una forma intrínsecamente alargada paralela a la barra en 
las galaxias SB(r). El patrón de espiral que se inicia en los anillos está indicado para ser 
globalmente de 2 brazos en las galaxias SB(r) y muchos brazos en las galaxias SA(r) y a menudo 
también en las galaxias SAB(r). Las formas del anillo son consecuencia de las observaciones 
razonablemente precisas de acuerdo con los estudios estadísticos, pero sin conocidas las 
excepciones a las multiplicidades de los brazos. Por ejemplo las galaxias NGC 4622 y 5364 son 
galaxias del tipo SA(r) con 2 fuertes brazos principales iniciados en el anillo interior, mientras que 
la galaxia IC 5240 es una espiral del tipo SB(r) con una espiral floculante fuera del anillo. 

En cuanto a la dimensión vertical del diagrama, el anillo interior roto o (rs), la variedad está bien 
representada. En las galaxias SA(rs), una espiral enrollada firmemente simplemente no se cierra. 
Esto también es cierto en las galaxias SAB(rs), que es el tipo mixto más general de los principales 
patrones típicos. El pseudo-anillo interior en las galaxias de tipo SAB(rs) se caracteriza por ser a 
menudo de forma hexagonal. Sin embargo en las galaxias de tipo SB(rs) se ve la morfología 
característica (-o-). Otras galaxias del tipo SB(rs) son más del tipo de brazo envuelto en espiral, 
donde salen 2 brazos de cada extremo de la barra y alcanzan aproximadamente el extremo opuesto. 

Las galaxias vistas de canto se abordaron de una manera similar a como se hizo en el Atlas de 
Hubble. Con frecuencia el principal criterio de clasificación es la aparente relación protuberancia- 
disco, aunque los carriles de polvo y los objetos resueltos también pueden ayudar a identificar el 
tipo. Para incorporar la naturaleza de la vista de canto en la clasificación, De Vaucouleurs utiliza la 
notación "sp" como abreviatura de "spindle", como en Sb sp. 
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De Vaucouleurs llegó a ser bien conocido porque a menudo asignó clasificaciones más detalladas a 
los objetos vistos de canto que los demás pensaban que estaban injustificados. Un particularmente 
famoso desacuerdo surgió con la inusual espiral NGC 4631 de tipo tardío que se ve de canto. Desde 
el aspecto asimétrico, De Vaucouleurs vió este objeto como una espiral barrada vista de canto de 
tipo muy tardío [SB(s)d o SB(s)m] visto con el extremo de la barra. Esto fue desafiado 
vigorosamente por Burbidge y Prendergast, quienes creyeron que la asimetría observada no 
descartaba una clasificación Se. En los últimos años se ha descubierto que las protuberancias 
aparentes vistas en muchos galaxias de canto son de hecho barras que han sido ensanchadas por 
resonancias verticales. Por lo tanto la clasificación de las galaxias vistas de canto basada en la 
aparente relación protuberancia-disco no es probable que sea tan coherente con la clasificación de la 
mayoría de las galaxias vistas de cara. 

18.6. Correlaciones de los tipos 

Para facilitar algún tipo de correlaciones y hacer susceptible las representaciones de mínimos 
cuadrados, De Vaucouleurs propuso el índice T. Este índice numérico no es una clasificación 
cuantitativa porque no es un parámetro medido. El índice T también incluye las galaxias elípticas 
compactas de tipo M32, las de tipo cE (T = -6) y las irregulares compactas el (T = 11), siendo esta 
última relacionada con las enanas compactas azules. A continuación se establece la tabla de 
correlaciones entre el parámetro T y los tipos de De Vancouleurs y Hubble. 
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Algunas correlaciones de tipo pueden seguir los 3 criterios de clasificación utilizados para las 
galaxias espirales. Los colores efectivos se miden dentro de una abertura circular transmitiendo la 
mitad del flujo total de la banda B, se derivan por interpolación en lugar de por extrapolación y 
tienden a ser más fiables que los índices de color total. A partir de los datos disponibles, se pueden 
examinar las correlaciones de tipos para 5 índices de color diferentes. Todos muestran las mismas 
tendencias: los colores efectivos son aproximadamente los mismos para los tipos E a S0 + y luego 
disminuyen de manera constante a medida que se avanza a la etapa de tipos SO/a a Im. Las 
tendencias se deben a cambios en la población estelar a lo largo de la secuencia VRHS. Las galaxias 
E y SO están dominadas por antiguas estrellas de población II y por lo tanto tienen los colores más 
rojos. A medida que avanza la etapa, aumenta la contribución relativa del flujo de las estrellas 
extremas de población I debido a la mayor importancia de la formación de estrellas en el disco y a 
la reducida importancia de la protuberancia, los 2 principales criterios de clasificación. Los colores 
se pueden interpretados bien en galaxias de 10 10 años de antigüedad con la disminución de las tasas 
de fonnación de estrellas con diferentes factores de desintegración. 

Implícito en estos efectos es una dependencia de la luminosidad a lo largo de la secuencia de tal 
manera que los tipos tardíos (Sd, Sm, Im) se encuentran raramente en fonna gigante o luminosa. La 
mayoría de estas tiende a ser de menor luminosidad media que los tipos tempranos. Los tipos 
tempranos Sbc y de hecho las galaxias tipo SO tienen un promedio de luminosidad en la banda B 
menor que las galaxias elípticas y las galaxias espirales de tipo temprano. La falta de equivalentes 
de menor luminosidad para los tipos tempranos se consideró que esto era una debilidad del sistema 
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de clasificación de Van den Bergh, quienes argumentaron que los efectos de la luminosidad y los 
efectos evolutivos se proyectan en el sistema VRHS en un único parámetro de clasificación. 

También se correlacionan otros parámetros medióles como que los ángulos de paso de la espiral 
aumenten con el avance de la etapa. Los diámetros de los anillos interiores en las galaxias espirales 
de tipo tardío son más pequeñas en relación con el diámetros estándar isofotal y métrico de toda la 
galaxia en comparación con las galaxias espirales de tipo temprano. Las galaxias espirales de tipo 
tardío y las galaxias irregulares tienden a tener una fracción mayor de masa de halo en comparación 
con las de tipo temprano. 

18.7. Criterios de clasificación 

Los 3 principales criterios de clasificación en cada etapa tanto en el sistema HS y como en el VRHS 
son: el tamaño relativo de la protuberancia (criterio 1), el grado de apertura de los brazos (criterio 2) 
y el grado de resolución de los brazos (criterio 3). Sin embargo la aplicación actual de estos 
criterios, aunque es similar entre los sistemas, es algo dependiente del observador y en que los 
diferentes observadores pueden hacer hincapié en los criterios de manera diferente. Por ejemplo, es 
bien conocido que para Sandage, el criterio (1) es el más importante en comparación con los 
criterios (2) y (3), es decir, hay galaxias Sa con pequeñas protuberancias, como por ejemplo la NGC 
3081. 

De esta manera la etapa Hubble revisada de las galaxias espirales es una media ponderada 
aproximada de los 3 criterios. En segundo lugar algunas galaxias son espirales de doble etapa, es 
decir, se refiere a las galaxias espirales que presentan distintos conjuntos de estructuras espirales en 
diferentes escalas. El uso de un patrón y la aplicación de los criterios (2) y (3), daría lugar a una 
etapa diferente de la otra. En los Atlas de Hubble y Carnegie, la estructura intema de la espiral 
determina el tipo de Hubble, mientras que las etapas de De Vaucouleurs tienden a ser una media. 
Por ejemplo una espiral interior sugiere una galaxia de tipo Sb, mientras que una espiral exterior 
sugiere un galaxia de tipo Sa, por lo que la etapa VRHS es Sab. Ejemplos de ello son las galaxias 
NGC 3504 y NGC 1433. 

La clasificación de la etapa de las galaxias espirales vistas de canto se basa principalmente en la 
aparente relación protuberancia/disco y la presencia de una fuerte absorción plana, aunque la 
relación protuberancia/disco es el criterio principal. La estructura espiral no se puede ver lo 
suficientemente bien en las galaxias espirales muy inclinadas para utilizar los criterios (2) y (3) de 
manera eficaz, pero puede funcionar bien el criterio (1). Sin embargo ya que el criterio (1) es a 
menudo incompatible con los (2) y (3), no se puede considerar completamente fiable la 
clasificación de las etapas de las galaxias espirales vistas de canto. Además lo que vemos como 
protuberancias en las vistas de canto de muchas galaxias no son protuberancias convencionales sino 
que son barras vistas en perspectiva tridimensional. 

La etapa de transición SO/a es una parte interesante de la secuencia de Hubble y también un punto 
de desacuerdo entre la revisión de De Vaucouleurs y la revisión del Hubble. Las galaxias así 
clasificadas por De Vaucouleurs, se clasifican a menudo como tipo Sa en los Atlas de Hubble y 
Camegie, lo que refleja un punto de vista diferente sobre cuando comenzar el reconocimiento de las 
espirales. 

En general la clasificación de las variedades y de los anillos es otro punto de desacuerdo. Aunque en 
principio las variedades (r) y (s) están bien definidas, dado que son anillos exteriores, la naturaleza 
espiral de muchos anillos en las galaxias provoca que diferentes observadores las clasifiquen como 
una variedad diferente. Por ejemplo, algunas galaxias clasificadas como variedad (r) por De 
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Vaucouleurs o en RC3 se clasifican como una variedad (s) por Sandage, Tammann y Bedke. 
También son difíciles de reconocer en general los pseudoanillos exteriores. En el Atlas de Carnegie, 
los "casi anillos" fuertes, como los de las galaxias NGC 1433, NGC 3081, NGC 6782, y NGC 7217, 
se observan pero no se reconocen oficialmente porque los anillos parecen estar hechos de una 
estructura espiral. Si los patrones son en forma de anillo, se espera que una mayor resolución 
revelaría mejor su naturaleza espiral, justificando así una clasificación de la variedad (s). 

Sin embargo, en al menos las 2 galaxias NGC 3081 y NGC 6782, las observaciones con el 
Telescopio Espacial Hubble no confirman esta expectativa. En el caso de la galaxia NGC 3081, 
Buta, Byrd y Freeman muestran que el aparente ligero carácter espiral del anillo interior se debe 
principalmente al polvo. La clasificación como una variedad (r) de la galaxia NGC 3081 está 
plenamente justificada incluso con la resolución del Telescopio Espacial Hubble. En el caso de la 
galaxia NGC 7217, el anillo exterior señalado por De Vaucouleurs tiene una considerable estructura 
espiral asociada y podría ser pasado por alto. Pero en un mapa de índice de color B - I, esta 
característica es un claro anillo de formación estelar y su reconocimiento se justifica en la 
clasificación. 

18.8. Clasificación según la luminosidad 

Van den Bergh tomó nota de la amplia gama de magnitudes absolutas de las galaxias de tipo tardío 
y propuso un sistema de clases de luminosidad que tuviera en cuenta su clasificación debido al 
efecto de esta amplia gama del grado de luminosidad en la que se desarrolla la estructura espiral. La 
nomenclatura de las estas clases es paralela a la de las estrellas: I (galaxias supergigantes), II 
(galaxias gigantes brillantes), III (galaxias gigantes), IV (galaxias subgigante) y V (galaxias 
enanas). También se reconocen los casos intermedios I-II, II-III, III-IV y IV- V. Las normas estándar 
de Van den Bergh para estas clases se basan en las fotografías del Palomar Sky Survey. 

En general las galaxias de clase luminosidad I tienen los brazos más largos y más bien 
desarrollados, las galaxias de la clase de luminosidad III tienen brazos irregulares cortos que se 
extienden desde el cuerpo principal, en tanto que las galaxias de la clase de luminosidad V tienen un 
brillo superficial muy bajo y solo una ligera estructura espiral. Las clases están separadas por tipo 
porque entre las galaxias Sb, unas pocas son de clase de luminosidad III o más débil, mientras que 
entre las galaxias Se y de tipo tardío, se encuentra toda la gama de clases de luminosidad. 

Aunque Van den Bergh reconoció sólo nueve clases de luminosidad con sus pasos intermedios, 
Corwin y De Vaucouleurs extendieron su escala a las clases más débiles V-VI y VI sobre la base de 
un estudio de las galaxias de tipo tardío en las placas de la UK-Schmidt Southern Sky Survey. Estas 
últimas placas se basan en la emulsión de grano más fino y son más profundas que las fotografías 
del Palomar Sky Survey que utiliza Van den Bergh. Las nuevas clases de luminosidad están 
discriminadas únicamente sobre la base del brillo superficial y no se sabe si existe alguna 
correlación real entre estas clases y la magnitud absoluta. Un ejemplo de una galaxia de clase de 
luminosidad V-VI es la SGC 2311.8-4353. 

De Vaucouleurs estaba muy interesado en las clases de luminosidad como un índice independiente 
de la distancia de la magnitud absoluta, pero apreció que hay una gran dispersión de la magnitud 
absoluta dentro de una detenninada clase. De Vaucouleurs propuso una codificación numérica de la 
clase de luminosidad L y sugirió un índice numérico combinado A = (T + L) / 10, donde T es el 
índice antes definido y que se correlaciona mejor con la magnitud absoluta que hacerlo solo con la 
luminosidad L. De Vaucouleurs y Corwin también observaron que la clasificación basada en la 
luminosidad se ve afectada por la inclinación del plano de visión, ya que una inclinación excesiva 
puede reducir el contraste de los brazos espirales. 
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18.9. Clasificación según la morfología del brazo espiral 

Otros aspectos de la estructura espiral están más conectados con el mecanismo de formación de los 
brazos espirales que con la masa y la magnitud absoluta de la galaxia. Por ejemplo Reynolds ya 
había señalado poco después de que se publicara el sistema de clasificación de Hubble que las 
galaxias espirales vienen en subcategorías masivas y filamentosas. Un ejemplo del tipo tardío es la 
galaxia M33, cuyos brazos son amplios, difusos y de un contraste relativamente bajo. Un ejemplo 
de este tipo tardío es la galaxia VI 101 (NGC 5457), cuyos brazos son relativamente delgados en 
comparación y bordeados por nudos o filamentos. Actualmente De Vaucouleurs intentó incorporar 
estas distinciones en el sistema VRHS utilizando subíndices en los tipos estándar. También trató de 
incorporar la multiplicidad de los brazos espirales en su clasificación. Por ejemplo en la notación de 
1956, el tipo de la galaxia M33 sería SA(s) 2 cd m , donde el subíndice 2 se refiere a que hay 2 brazos 
espirales principales y el subíndice m indica que los brazos son de la categoría masiva. Por el 
contrario el tipo de la galaxia NGC 6744 es SAB(r) n bCf, donde el subíndice n se refiere a una espiral 
de más de 4 brazos y el subíndice f se refiere a los brazos como de la categoría filamentosa. Estas 
anotaciones no se realizaron en publicaciones posteriores de De Vaucouleurs, tal vez porque el 
aumento de detalle añade más complejidad al sistema de clasificación de la que sentía que se 
necesitaba. Tener en cuenta que muchas espirales, como la galaxia NGC 1365, no fueron asignados 
por De Vaucouleurs a cualquiera de los de la categoría filamentosa o masiva. También se utilizaron 
multiplicidades complejas como 2 + ", que significa la existencia de 2 brazos fuertes más un tercero 
más débil. 

El advenimiento de la teoría de onda de densidad en las galaxias espirales centró la atención en la 
morfología de los brazos espirales. Kormendy y Norman han señalado que las galaxias que tienen 
una estructura espiral global, es decir, patrones espirales continuos bien definidos, tenían curvas de 
rotación distintas de las que tienen los patrones en espiral fragmentados, no globales como se ha 
observado en la galaxia NGC 2841. Sugirieron que las espirales globales tenían ondas de densidad 
reales, en algunos casos impulsados por las barras. Elmegreen añadió las subcategorías gran diseño 
y floculantes para clasificar las galaxias espirales como una fonna de poner de relieve las 
diferencias en la simetría y la continuidad de la estructura espiral. Las espirales de gran diseño 
incluyen galaxias como la M51, donde una espiral de 2 brazos está bien definida. Las espirales 
floculantes están muy fragmentadas en las fotografías de la luz azul y carecen de la fuerza y la 
continuidad de las grandes espirales de diseño. Elmegreen sugirió que los brazos espirales de los 2 
grupos estaban formados por diferentes mecanismos. Las galaxias con verdaderas ondas de 
densidad son probablemente siempre de gran diseño, mientras que las galaxias espirales floculantes 
pueden deberse a otro mecanismo. En un intento de conectar algunas espirales con las ondas de 
densidad, Elmegreen introdujo un sistema de clasificación diseñado para resaltar el aumento de 
orden de la estructura en espiral. Estas clases de brazo, especificadas por AC, acrónimo de ’ann 
class', son 10, y van desde los tipos de floculantes (AC 1-4) a los tipos de gran diseño (AC 5-12). 

18.10. Espirales de con trarrotación 

En la mayoría de las galaxias espirales, los brazos presentan un viento en el mismo sentido en las 
diferentes partes del disco. En una espiral de contrarrotación, los brazos presentan un viento en 
sentido opuesto en diferentes partes del disco. El ejemplo más conocido de estas espirales de 
contrarrotación son las que se ven en la galaxia NGC 4622 vista de frente en el hemisferio sur. Esta 
galaxia espiral no barrada incluye un anillo interior prominente que separa 2 conjuntos de brazos en 
espiral: un brazo interno se abre hacia el exterior en sentido antihorario y 2 brazos exteriores más 
fuertes sinuosos hacia el exterior en sentido horario. 

Un segundo ejemplo de una galaxia con espiral de contrarrotación es la galaxia ESO 297-27, que 
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fue identificada por Buta de la inspección de una carta SRC-J del cielo del hemisferio sur. Un tercer 
ejemplo de una espiral de contrarrotación que es diferente de los dos anteriores es la galaxia NGC 
3 124, que es una galaxia espiral barrada donde de la barra sale una espiral de 2 brazos muy abiertos, 
que serpentean hacia el exterior en el sentido contrario a las principales brazos exteriores. 

Las espirales de contrarrotación son interesantes porque traen a la luz la posibilidad de que algunas 
espirales reales sean los brazos principales en lugar de las barras de arrastre habituales. Aunque las 
ondas de densidad de ataque y de salida se cree que son parte de la dinámica y de la propagación de 
la estructura en espiral, el mecanismo de amplificación de oscilación de Toomre muestra la robustez 
de las ondas a través de ondas de salida principales. Sólo las ondas de densidad de arrastre de la 
espiral pueden transferir momento angular hacia el exterior. Por lo tanto las espirales principales, si 
existen, se esperaría que pivotaran rápidamente en espirales arrastradas. En consecuencia las 
espirales principales deberían ser muy raras. 

Hubble y De Vaucouleurs mostraron hace mucho tiempo que la mayoría de las espirales siguen la 
dirección de rotación del disco, utilizando los datos cinemáticos y una asimetría del polvo cercano 
del lado lejano. 

18.11. La morfología de las galaxias barradas vistas de frente 

Las aparentes protuberancias de muchas galaxias no se parecen a un esferoide estándar creado por 
fusión o por un rápido colapso. En algunas galaxias vistas de canto, las protuberancias aparentes 
muestran una forma de caja y algunas veces incluso forma de cacahuete. Estas protuberancias, ya 
sean en forma de caja o de cacahuete, han atraído mucho en los últimos años debido a su fuerte 
conexión con las barras de las galaxias vista de canto. 

Bureau y Freeman resumen los diagnósticos de observación y los posibles mecanismos de 
formación de las protuberancias. Observacionalmente la clave para demostrar que un barra está 
presente en una galaxia vista de canto es buscar un patrón específico en fonna de ocho o en forma 
X inclinada en un gráfico posición-velocidad de la cinemática del gas a través del eje mayor de la 
galaxia. El patrón es debido a la proyección de las familias específicas de las órbitas periódicas que 
sólo se pueden ver en la presencia de una barra. En particular en las protuberancias en forma de 
cacahuete, se debe a una falta de órbitas de gas alrededor de la región de corrotación. Jarvis también 
llamó la atención sobre la rotación cilindrica que caracteriza la fonna de la protuberancia. Así no 
sería de esperar una protuberancia esferoidal normal donde las velocidades de rotación disminuirían 
al aumentar la distancia vertical. 

Si bien el análisis de Fourier ayuda a hacer más evidente los brazos espirales de contrarrotación, la 
máscara de enfoque puede hacer más evidente las diferentes formas de las protuberancias. Esta 
técnica consiste en restar una versión muy suavizada de la mediana de una imagen de sí misma. La 
diferencia elimina la luz de fondo de baja frecuencia, pero deja intacta las características de 
frecuencias más altas. 

Algunas imágenes poco claras y enmascaradas muestran un aspecto normal como en la galaxia 
NGC 1381, mientras que otras muestran una forma ancha más aplanada como en la galaxia NGC 
4710. También varios objetos muestran mejoras extendidas brillantes a lo largo del eje principal que 
podría ser debido, en algunos casos, a un anillo interior. 

Sorprendentemente es posible ver esta característica en forma de X incluso en las galaxias que son 
claramente lejanas y vistas de canto. La galaxia NGC 7020 es un caso particulannente interesante 
que muestra una zona interior hexagonal con dos puntos brillantes a lo largo del eje mayor y está 
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inclinada sólo 69°. Las galaxias NGC 1587 y NGC 4429 muestran estructuras intemas 
misteriosamente similares, pero en todos estos casos, la clasificación como galaxias barradas no es 
clara. Sin embargo las imágenes enmascaradas revelan la característica forma de X. Sin embargo 
en la galaxia IC 5240, la clasificación de la barra no está en duda. No sólo este objeto muestra una 
forma de X en su imagen enmascarada de enfoque, sino también la inclinación es de sólo 47°. 

Se piensa que el mecanismo físico principal responsable de la forma de la protuberancia es una 
inestabilidad de pandeo de la barra. En este mecanismo, las resonancias entre la velocidad patrón de 
la barra y los movimientos verticales de las partículas, es decir, los movimientos perpendiculares al 
plano del disco, espesan la barra cerca de sus extremos, de modo que aparezca en forma de caja 
cuando se ve de canto y de forma de cacahuete cuando se ve de lado. En un reciente estudio 
detallado de esta inestabilidad, Martínez- Valpuesta y Shlosman muestran que una barra joven 
estelar se disuelve hacia fuera del radio de la resonancia vertical intema de Lindblad y se debilita en 
cuanto a la fuerza. Los dos tercios interiores de la barra es lo que se espesa en la forma de la 
protuberancia. Bureau y Freeman argumentan que el 20-30% de las galaxias espirales vistas de 
canto muestran una forma de caja o de cacahuete y dada la similitud de esta frecuencia a la 
frecuencia observada de las barras fuertes en más galaxias vistas de frente, es un argumento a favor 
de la interpretación de la barra de las protuberancias de fonna de caja o de cacahuete. 

18.12. La morfología de las galaxias barradas vistas de frente 

En la mayoría de las galaxias vistas de frente, las barras tienen varias morfologías. Las barras 
regulares, como las de las galaxias NGC 1300 y NGC 1433, son de los tipos convencionales. Cerca 
de la etapa Sb, a menudo las barras regulares tienen importantes carriles de polvo lineales que 
pueden ser claramente revelados en los mapas de índice de color incluso cuando es débil en luz 
azul. Estos carriles de polvo suelen estar compensados con los bordes delanteros de la barra y se 
cree que están asociados con los choques en el flujo de gas. En contraste con las barras regulares, 
muchas barras en las galaxias de tipo temprano tienen mejoras brillantes en sus extremos, parecidas 
a unas ansas, que les dan la apariencia de unas pesas de gimnasia. Estas barras también se 
encuentran en las galaxias espirales tempranas e intermedias como las NGC 7098 y ESO 509-98. 
En la galaxia NGC 7098, las ansas son arcos brillantes casi rectas, de modo que en realidad la barra 
aparece con la forma de un paralelogramo. 

Danby proporcionó el primer examen teórico de estas barras en forma de ansas. Estaba intrigado 
por la aparición de tres gotas en una configuración lineal galáctica, que junto con la protuberancia 
es a lo que se parecen las ansas. Creyó que la configuración era lo suficientemente estable como 
para tener una influencia a largo plazo sobre la dinámica de una galaxia y sugirió que las ansas se 
generan cerca o en los puntos de Lagrange a lo largo del eje de la barra, con base en el análisis del 
potencial de un elipsoide Jacobi. Es más probable que las características estén relacionadas con las 
propiedades de las órbitas periódicas y estén conectadas con la evolución de las barras. La razón de 
esto es que teniendo en cuenta las ansas, a veces es todo lo que se ve de una barra determinada 
como por ejemplo en la galaxia NGC 1079. 

Las distorsiones ovales parecidas de la barra son evidentes en muchas galaxias y un buen ejemplo 
es la galaxia NGC 4736. Las barras regulares y ovaladas coexisten en algunas galaxias como por 
ejemplo en la galaxia NGC 1433. Una galaxia ovalada se puede clasificar como una lente o incluso 
como un anillo alrededor de una barra. Las galaxias ovaladas pueden ser tan importantes para la 
dinámica de una galaxia como una barra convencional, porque las galaxias ovaladas pueden 
contener más masa que una barra convencional. Las galaxias ovaladas se pueden reconocer porque 
sus isofotas no coinciden con las del disco exterior. Es posible que el eje mayor intrínseco de una 
lente ovalada no esté alineado con el eje mayor de una barra. Esto sugiere que algunas lentes 
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representan la disolución secular de una barra diferente de la que en realidad se ve en una galaxia. 


18.13. La clasificación de las galaxias elípticas 

Hasta hace poco las galaxias elípticas eran una parte enigmática de la secuencia de Hubble. En 
promedio las galaxias elípticas parecen menos aplanadas que las galaxias espirales y su aparente 
aplanamiento fue utilizado por Hubble como criterio de clasificación. 

La secuencia fue de EO a E7 con la intención de proporcionar una suave transición a los sistemas en 
forma de disco. Las galaxias elípticas tienen un amplio rango de luminosidades y es del orden de 
M q = -12 a -25. Los parámetros físicos de las galaxias elípticas, tales como la dispersión de la 
velocidad central, el radio efectivo y el brillo efectivo superficial medio, definen un plano 
fundamental que sirve para el doble propósito de proporcionar las distancias a las galaxias elípticas 
y las pistas sobre su formación. 

Como ha señalado Tremaine, prácticamente nada sobre las galaxias elípticas se correlaciona con el 
aplanamiento observado, dejando en duda el significado físico de este parámetro. La forma aparente 
se debe más a la orientación que a la física subyacente. Debido a esto, Konnendy y Bender 
propusieron la sustitución de la secuencia de las galaxias elípticas aplanadas con una secuencia 
basada en las desviaciones de los isofotas de una forma elíptica, destinados a correlacionarse con la 
anisotropía de la velocidad. Las galaxias elípticas cuadradas E(b) tienen una rotación insignificante 
y se aplanan en su mayoría por la anisotropía de la dispersión de velocidad. Las galaxias elípticas de 
disco E(d) tienen isofotas elípticas ligeramente puntiagudas y todas tienen una rotación 
significativa. 

Otra clasificación se basa en función del parámetro a4, el parámetro m=4 del desarrollo de Lourier 
de la salida de las isofotas de una forma elíptica. Si este parámetro es negativo, los isofotas tienen 
forma de caja, mientras que si es positivo, las isofotas tienen forma de disco. Esto se puede 
combinar con el parámetro de elipticidad de Hubble para proporcionar una clasificación más 
significativa de las galaxias elípticas. En este enfoque revisado, las galaxias elípticas se funden en 
las secuencias de las galaxias SO y las galaxias espirales con el tipo E(d). Konnendy y Bender 
también sugieren la incorporación de esta clasificación revisada en el sistema VRHS, sin embargo 
se ha observado que estas clasificaciones físicas no se basan necesariamente en estimaciones 
visuales, ya que las aperturas de las formas elípticas que se miden, a menudo son menores de un 
1%. Konnendy y Bender establecieron que las galaxias elípticas vista de frente podrían ser 
cuadradas o en forma de disco, pero que estas aperturas no serían detectables. Por lo tanto la 
clasificación falla en alguna galaxias. Además algunas galaxias elípticas puede que no pertenezcan a 
ninguna categoría, pero que sean un intennedio o tengan formas de isofota determinadas por otros 
procesos físicos. 

Un cambio particularmente interesante e importante de las galaxias elípticas vistas de frente vino 
con el descubrimiento de las galaxias elípticas con carriles de polvo. Estas parecen ser verdaderas 
galaxias elípticas que tienen discos o anillos de polvo a lo largo de los ejes mayores, menores o 
intermedios. La visión de De Vaucouleurs fue que si una galaxia elíptica tiene carriles de polvo, 
entonces no es una galaxia elíptica. Konnendy y Djorgovski señalan que estos casos contribuyen a 
un desdibuj amiento de la distinción entre las galaxias elípticas y las de tipo SO. Ellos argumentan 
que incluso con los carriles de polvo, la distinción principal entre una galaxia elíptica y una de tipo 
SO todavía debe ser la ausencia o la presencia de un disco. Para la mayoría de las galaxias elípticas, 
el polvo y el gas probablemente han sido adquiridos desde el exterior, a juzgar por la observación 
de que algunos de los discos giran en contrarotación. Dos ejemplos de galaxias elípticas con carriles 
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de polvo son las galaxias NGC 3665 y NGC 5363. 


Según Schechter, las torsiones de la isofota son el indicador más fiable de la triaxialidad en las 
galaxias elípticas. Generalmente estas torsiones son extraídas por el ajuste de las elipses a las 
isofotas al aumentar el radio y la búsqueda de como el ángulo de posición del eje mayor cambia 
lentamente con el radio. La torsión se ha interpretado como un indicador de que una galaxia elíptica 
se define por esferoides concéntricos coaxiales, cuya elipticidad varía con el radio. Sin embargo es 
posible que una galaxia elíptica que sea triaxial, no muestre ninguna torsión de isofota. La torsión 
intrínseca podría ser causada por una interacción de marea o una estructura incipiente del tipo SBO. 

Los perfiles de luminosidad de las galaxias elípticas es conocida desde hace tiempo que siguen la 
ley r4 para las galaxias más brillantes con una magnitud aproximada de M Q = -18. En los casos de 
magnitudes absolutas menores, la forma del perfil de luminosidad se correlaciona con la magnitud 
absoluta y con algunas galaxias de tipo dE con un perfil exponencial. Bender Paquet y Nieto 
observan que algunas galaxias de tipo dE son anisotrópicas debido a la existencia de los vientos 
galácticos. 

18.14. La clasificación de una galaxia en función del polvo 

La clasificación de las galaxias en los sistemas Hubble-Sandage y VRHS se hace más fiable con 
imágenes tomadas en la región espectral azul. Esto se debe a que la región espectral azul era la más 
accesible para la investigación astrofísica en el siglo XX. Esta banda de paso se ve muy afectada 
por las estrellas supergigantes jóvenes masivas azules, así como por el polvo interno y por lo tanto 
estos factores están incorporados en las determinaciones del tipo de Hubble. En algunas galaxias, la 
extinción interna debido a ambos factores es tan severa que las características importantes de la 
morfología, tales como las barras, pueden estar casi completamente oscurecidas en la luz azul. 

Con longitudes de onda más largas, los efectos de la extinción se reducen considerablemente. Por 
ejemplo, en la banda Johnson K 2,2 micrones, la extinción es de solo el 8,5% de la de la banda 
Johnson B 0,44 pm. En la banda Johnson H 1,65 pm, la extinción es solo de un 14% del de la B. En 
estas bandas, la luz está dominada por las viejas estrellas gigantes aunque las jóvenes estrellas 
supergigantes rojas pueden afectar significativamente a las regiones locales. 

La aparición de los detectores en el infrarrojo cercano de 2 dimensiones en la década de 1990 
permitió por primera vez una amplia catidadad de imágenes de galaxias en estas bandas que 
penetran en el polvo. Esto ha dado lugar a investigaciones de como cambia la morfología de la 
galaxia con el aumento de longitud de onda y en consecuencia las clasificaciones morfológicas en el 
infrarrojo cercano. Block y otros llevaron a cabo una de las primeras comparaciones de la 
morfología en las bandas B y K de las galaxias normales. Basado en un pequeño número de objetos, 
concluyeron que la vieja morfología estelar dominada por la población II de las galaxias se 
correlaciona mal con la morfología dominada por la población I en la banda B. En algunos casos 
una galaxia espiral de tipo Se en la banda B se vería como una galaxia de tipo Sa en la banda K. 
Esto llevó a Block y Puerari a definir 3 clases de ángulo de paso del infrarrojo cercano en las 
galaxias penetradas por el polvo sobre la base del ajuste de Fourier de los brazos espirales 
logarítmicos. Las galaxias clase a tienen ángulos de inclinación en el rango de 4-15°, la clase P 18- 
30° y la clase y 36-76°. También incluyeron en este esquema de clasificación, la armónica 
dominante, Hn. Las galaxias de tipo H1 están dominadas por un solo brazo en el infrarrojo cercano, 
las de tipo H2 por 2 brazos, las de tipo H3 por 3 brazos, etc. Los objetos con más brazos son de tipo 
H4. Block y otros sostienen que la teoría modal de la estructura espiral favorece las espirales de 
bajo orden m = 1 y m = 2, siendo la m = 2 la más favorecida debido a una mayor eficiencia en el 
transporte de momento angular hacia el exterior. 
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Block y otros sugirieron que existe una disociación entre la morfología del azul y del infrarrojo 
cercano en las galaxias espirales tales que las clasificaciones basadas en el ángulo de paso no 
tienen en gran parte correlación con los tipos de Hubble. Sin embargo este punto de vista ha sido 
cuestionado por Eskridge y otros, que obtuvo imágenes de la banda H de unas 200 galaxias 
cercanas en el estudio OSUBGS (Ohio State University Bright Galaxy Survey). Eskridge y otros 
encontraron que entre las galaxias de tipos Sab a Se vistas visualmente, las clasificaciones del 
infrarrojo cercano son de un tipo más temprano y no hay diferencia sistemática para los tipos 
tempranos y tardíos. Por ejemplo la galaxia NGC 6951 es de tipo SAB(rs)bc en luz azul, pero en la 
banda de 2,2 pm es de tipo SB(rs)b. 

Una cuestión importante en la morfología de las galaxias con penetración del polvo es su impacto 
en las clases de Elmegreen en relación con el brazo. Thomley mostró que varias galaxias espirales 
clasificadas como visualmente floculantes, muestran débiles espirales de 2 brazos en el infrarrojo 
cercano. Lo mismo Buta y otros lo encontrarron en la galaxia NGC 7217. Thornley sugiere que 
estas características podrían ser ondas de densidad autoexcitadas o podrían estar conducidas por un 
débil componente no asimétrico. 

Uno de los grandes valores de las imágenes del infrarrojo cercano es que permite la derivación de 
una fracción de barra fiable. Los estudios del infrarrojo cercano saca a la luz las barras ocultas en la 
galaxia NGC 1566, la NGC 1068 y la NGC 5195 entre otras. En la luz azul, De Vaucouleurs mostró 
que las galaxias de tipo SA, SAB, y SB están en cantidades proporcionales aproximadamente 
iguales, de forma que el 64% de su muestra de 1500 galaxias cercanas son en algún grado barradas 
y de éstas, el 37% están fuertemente barradas (SB) y el 28% están débilmente barradas (SAB). 

Eskridge y otros utilizaron las imágenes de la banda H de una muestra de 186 galaxias del estudio 
OSUBGS para clasificar la fuerza aparente de la barra dentro del sistema VRHS, y encontraron que 
el 56% aparecen fuertemente barradas en el infrarrojo cercano y el 16% están débilmente barradas. 
Así, en el infrarrojo cercano, la proporción de las galaxias con alguna barra detectable, se eleva a un 
72%. Sin embargo es importante señalar que las imágenes del infrarrojo cercano no cambia 
necesariamente el rango de las barras. Es decir una galaxia clasificada como SB en la luz azul 
todavía podría tener una barra más fuerte que una galaxia clasificada como SAB, incluso si la 
clasificación del infrarrojo cercano cambia la galaxia de tipo SAB a SB. La mayoría de las barras 
parecen más fuertes en el infrarrojo cercano, ya que están dominadas por estrellas viejas, pero una 
galaxia de tipo SB en la banda B no tiene ninguna nueva clasificación en la que se puede colocar 
para permitir la aparición más fuerte posible de su barra en la banda H. 


18.15. Clasificación Fraix-Burnet 

En el año 2012, Fraix-Burnet y otros han desarrollado un profundo estudio para determinar cuales 
serían los parámetros que mejor significado tendrían de cara a realizar una clasificación de las 
galaxias. Su título es “Multivariate Approaches to Classification in Extragalactic Astronomy” 

La diversificación de las galaxias es causada por los acontecimientos que las transforman como la 
acreción, la interacción o las fusiones. Estos eventos explican la formación y la evolución de las 
galaxias, que ahora pueden ser descritos en base a muchas observaciones. Los análisis multivariante 
son las herramientas obvias para hacer frente a los conjuntos de datos disponibles y comprender las 
diferencias entre los diferentes tipos de objetos. Sin embargo, dependiendo del método utilizado, las 
redundancias, las incompatibilidades o las elecciones subjetivas de los parámetros pueden disminuir 
la utilidad de estos análisis. Se estudió una muestra de 424 galaxias de tipo temprano descritas por 
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25 parámetros, 10 de los cuales son los índices de Lick, para identificar los parámetros más 
discriminantes y construir una clasificación evolutiva de estos objetos. También se utilizaron cuatro 
métodos estadísticos independientes para investigar las propiedades discriminantes de lo observable 
y el reparto de las 424 galaxias: análisis del componente principal, análisis de conglomerados K- 
mens, análisis de mínima contradicción y Cladistics. 

Los métodos están de acuerdo en términos de 6 parámetros: la velocidad de dispersión central, la 
relación disco/protuberancia, el brillo superficial efectivo, la metalicidad y la línea de índices NAD 
y OIII. La partición encontrada usando estos 6 parámetros cuando se proyecta sobre el plano 
fundamental, se ve muy similar a la partición previamente obtenida para una muestra totalmente 
diferente y basada sólo en los parámetros del plano fundamental. Así se identifican dos grupos 
adicionales y son capaces de proporcionar algunas restricciones más sobre la historia del montaje de 
las galaxias dentro de cada grupo gracias al mayor número de parámetros. También se identifica 
otro plano fundamental con la magnitud absoluta K, el diámetro lineal y el índice de Lick H. Se 
confirmó que la magnitud aparente en relación a la correlación de la dispersión de velocidad es muy 
probablemente una correlación evolutiva, además de otras relaciones de escala. Por último se 
obtuvo una clasificación de galaxias que se basa en los procesos de transformación que están en el 
origen de los diferentes grupos. 

19. Distancia a las galaxias 

En la actualidad es imposible medir de forma directa la distancia a las galaxias, ni a la más cercana 
como puede ser Andrómeda. La mayor velocidad alcanzada es la de la luz y tarda miles de años en 
ir y volver de ellas. Por esta razón sólo se pueden utilizar métodos indirectos, cuya fiabilidad es más 
o menos alta. Por esta razón, los métodos de medición de distancias a las galaxias deben ir 
acompañados de una valoración de su fiabilidad, es decir, una valoración de los errores que 
comporta estos métodos, y aún así, siempre nos queda la duda de que hasta donde son fiables estas 
estimaciones de las distancias a las galaxias. Las galaxias más cercanas son las del Grupo Local. 

Las distancias de las galaxias son necesarias en el estudio del campo de velocidades peculiares a 
gran escala. El análisis de la velocidad peculiar es una de las técnicas más prometedoras para 
confirmar el paradigma de la inestabilidad de la gravedad para el origen de la estructura a gran 
escala, deduciendo las distribuciones relativas de materia luminosa y oscura. 

Por otra parte, para obtener las distancias absolutas, primero debemos calibrar nuestros indicadores 
de distancia a nivel local (<~ 2000 km/seg). Esto se debe a que los indicadores de distancia, capaces 
de alcanzar el campo lejano (> ~ 7000 km/seg) del flujo de Hubble, en general no tienen a priori 
una calibración absoluta. El único indicador fiable de distancia que puede cerrar la brecha entre la 
Vía Láctea y el grupo de galaxias del Grupo Local cuyas distancias absoluta son bien conocidos y 
las galaxias más allá de unos pocos Mpc, es el método de las variables cefeidas, que se limita a 
distancias <~ 2000 km/seg. Como resultado de ello, la medición de la constante de Hubble es 
inherentemente un proceso de dos pasos: la calibración local en las galaxias con distancias basadas 
en las estrellas cefeidas, seguido por las mediciones de distancia en un campo lejano donde el efecto 
de las velocidades peculiares es pequeña. El paso de la calibración local es innecesario en los 
estudios de las velocidad peculiares. 

Aunque los estudios de la velocidad peculiar y la medición de la constante de Hubble H 0 difieren en 
las formas que acabamos de discutir, en última instancia los dos problemas están estrechamente 
relacionados. Han sido y están siendo utilizados muchos métodos de indicadores de distancia para 
ambos propósitos. De hecho un indicador de distancia calibrada en km/seg puede ser convertido en 
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una herramienta para medir la constante de Hubble H 0 simplemente conociendo las distancias en 
Mpc a unos objetos bien estudiados a los que se ha aplicado. 

19.1. Indicadores de distancia 

La medición de la distancia a una galaxia casi siempre involucra a una de las siguientes propiedades 
de la propagación de la luz: 

(1) El brillo aparente de una fuente disminuye de forma inversa con la cuadrado de su distancia 

(2) El tamaño angular de una fuente disminuye inversamente con su distancia. 

En consecuencia podemos determinar la distancia a un objeto conociendo su luminosidad o su 
tamaño lineal intrínsecos y luego compararlo con su brillo aparente o su tamaño angular, 
respectivamente. Si todos los objetos de una clase determinada tienen aproximadamente la misma 
magnitud absoluta, podríamos determinar de inmediato su distancia simplemente comparando con 
sus magnitudes aparentes. A estos objetos se les denomina candelas estándar. 

Del mismo modo las clases de objetos cuyos tamaños lineales intrínsecos son todos iguales son 
conocidos como reglas estándar. Sin embargo las verdaderas candelas o reglas estándar son 
extremadamente raras en astronomía. Es mucho más frecuente el caso de que los objetos en 
cuestión posean otra propiedad independiente de la distancia de la que se infiere de sus magnitudes 
absolutas o sus diámetros. Por ejemplo, las velocidades de rotación de las galaxias espirales son 
buenos predictores de sus luminosidades, mientras que las dispersiones de la velocidad central y los 
brillos superficiales de las galaxias elípticas juntos son buenos predictores de sus diámetros. Ya sean 
candelas o reglas estándar o los miembros de la segunda categoría más común, los objetos cuyas 
magnitudes o diámetros absolutos de alguna manera podemos detenninar se les conoce como 
indicadores de distancia DI. 

La calibración absoluta de la mayoría de los indicadores de distancia no es sencillo. Por ejemplo se 
descubre que una detenninada propiedad independiente de la distancia es un buen predictor de la 
magnitud absoluta porque está bien correlacionada con las magnitudes aparentes de los objetos que 
descansan a una misma distancia en un rico conjunto de galaxias. Estos datos pueden usarse para 
determinar la fonna matemática de una determinada correlación, que podría ser lineal con una 
pendiente dada. Sin embargo la distancia a la galaxia en la mayoría de los casos no se conoce con 
precisión. Por lo tanto la magnitud absoluta predicha que corresponde a un determinado valor de la 
propiedad independiente de la distancia, es decir el punto cero de los indicadores de distancia, sigue 
siendo indeterminado. La determinación de este punto cero del indicador de distancia se debe basar 
en una técnica independiente, como por ejemplo el de las estrellas variables cefeidas. A estos 
indicadores de distancia se les conoce como calibrados empíricamente. 

En cuanto a los estudios de las velocidades peculiares, la situación es más sencilla porque no se 
requiere calibración absoluta. Sin embargo los indicadores de distancia también deben ser 
calibrados de tal manera que produzca distancias en km/seg. Para esto hay que aplicar el indicador 
de distancia a muchas galaxias, lo suficiente ampliamente distribuidas por el cielo y en grandes 
distancias, ya que de esta manera las velocidades peculiares tienden a cancelarse. Sólo entonces se 
puede tomar el desplazamiento al rojo como un buen indicador medio de distancia en km/seg y una 
calibración en las unidades de velocidad de este modo obtenidos. En este sentido la calibración 
empírica de los indicadores de distancia es necesaria incluso para el trabajo de la velocidad peculiar. 

Hay personas que argumentan que un buen método de estimación de la distancia debe basarse en la 
física sólida y calculable. De hecho hay algunas técnicas y una de ellas implica la explotación del 
efecto Sunyaev-Zeldovich en los cúmulos, en el que la comparación de las distorsiones del fondo 
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cósmico de microondas y de la emisión de rayos X producido por el gas caliente intracúmulos, lleva 
al tamaño físico del cúmulo. Otro método implica retardos del tiempo de modelado entre varias 
imágenes de los objetos del fondo vistos mediante el efecto de las lentes gravitatorias. Otros 
indicadores de distancia para la calibración absoluta teórica pueden ser posiblemente las supernovas 
de Tipo II, cuya velocidad de expansión puede estar relacionada con sus luminosidades y las 
supernovas de tipo la, cuyas luminosidades se puede calcular a partir de la modelización teórica del 
mecanismo de explosión. Algunos de estos métodos físicos siguen siendo elaborados y muchos de 
los supuestos subyacentes tendrán que ser probados. 

19.2. Método de las estrellas cefeidas 

Las estrellas variables cefeidas han sido fundamentales para el desbloqueo de la escala de distancias 
cosmológicas desde que Henrietta Leavitt las utilizó en el año 1912 para estimar las distancias a las 
Nubes de Magallanes. El método de las estrellas cefeidas es el único método que implica la 
constante de Hubble y no el problema de la velocidad peculiar. 

Las cefeidas son estrellas que están en la rama posterior del diagrama de Hertzsprung-Russell 
ocupando una franja de inestabilidad. Ellas pulsan de acuerdo con un patrón de diente de sierra 
característico, con períodos que pueden ir desde unos días hasta una fracción de un año. Las 
variables cefeidas exhiben una excelente correlación entre la luminosidad media como promedio 
durante un ciclo de pulsación y el periodo de pulsación. Las calibraciones modernas de la relación 
período-luminosidad (P-L) en las bandas V y I están entre M v = -2,76 (log P -1) - 4,16 y 
M v = -3,06 (log P -1) - 4,87. Los puntos ceros absolutos de estas relaciones P-L se han obtenido 
observando las estrellas cefeidas en las Nubes de Magallanes, grande y pequeña, cuyas distancias 
son conocidas a partir del ajuste de la secuencia principal. Estas ecuaciones muestran que las 
estrellas cefeidas son intrínsecamente estrellas brillantes. Incluso en períodos cortos (P - 10 días), 
las estrellas cefeidas tienen magnitudes absolutas M v < -4 y en períodos largos (P - 50-100 días), 
las estrellas cefeidas son todavía 2-3 magnitudes más brillantes. De ello se desprende que las 
estrellas cefeidas individuales se pueden observar a distancias relativamente grandes. De hecho con 
el telecopio espacial Hubble, las estrellas cefeidas se puede observar a la distancia del cúmulo de 
Virgo y posiblemente más allá. Sin embargo para que sean útiles como indicadores de distancia, las 
estrellas cefeidas no puede ser solo detectadas. Debido a que se encuentran en campos llenos de 
estrellas, deben estar muy por encima del límite de detección en todas sus fases con el fin de que su 
fotometría sea exacta. Estos estrictos requisitos ponen como límite de la magnitud 26, mucho más 
brillante que el límite de detección del telescopio espacial Hubble de magnitud 30. 

La distancia a las estrellas cefeidas que están en sus galaxias se obtiene por comparación de sus 
magnitudes absolutas, deduciéndolo de la relación período - luminosidad (P-L), con sus magnitudes 
aparentes observadas. Así la distancia a la galaxia que contiene las estrellas cefeidas se obtiene 
mediante las ecuaciones antes mencionadas, además de un módulo de distancia de desplazamiento p 
= 5 log (d/10), donde d es en parsecs. Este ejercicio se puede llevar a cabo en varias bandas, 
obteniéndose su fotometría y las magnitudes corregidas para un valor supuesto de extinción dentro 
de la galaxia en cuestión. El valor de la extinción que corresponde al módulo de distancia en las 
diversas bandas se supone que es el correcto. Esta técnica fúnciona mejor cuando están disponibles 
los datos para una amplia gama de longitudes de onda, incluyendo si es posible el infrarrojo 
cercano. 

La gran utilidad de las estrellas cefeidas ha sido reconocido por el HST Key Project para medir las 
distancias a las estrellas cefeidas de unas 20 galaxias cercanas. Este programa, dirigido por Wendy 
Freedman, Robert Kennicut, y Jeremy Mould, produjo sus primeros resultados a finales del año 
1994. Desde Julio de 1996, las distancias a las estrellas cefeidas calculadas por el HST Key Project 
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están disponibles para unas pocas galaxias. Los resultados que han recibido la mayor atención hasta 
la fecha son los de la galaxia MI 00 del cúmulo de Virgo, en la que se han medido con precisión más 
de 50 estrellas cefeidas. Ajustando las relaciones pulsación - luminosidad (P-L) con los datos de la 
galaxia MI 00 resulta una distancia de 16,1 ± 1,3 Mpc. Cuando se combina con un conjunto de 
supuestos acerca de la morfología y la velocidad peculiar del cúmulo de Virgo, esta distancia 
sugiere una constante de Hubble de aproximadamente 85 km/seg Mpc. 

Sandage, Tammann y otros han utilizado las distancias de las estrellas cefeidas del telescopio 
espacial Hubble para calibrar las distancias por el método de las supernova tipo la. Cuando ellos 
aplicaron esta calibración a una supernova tipo la distante, dieron como valor de la constante de 
Hubble H 0 = 56-58 km/seg Mpc, el valor más bajo aplicable a las mediciones de la banda B y el 
valor más alto a la banda V. Sin embargo existe una gran controversia en tomo a la calibración de la 
fotometría histórica utilizada en la calibración del método de las supernova tipo la. Además el grupo 
de Sandage ha descuidado la correlación entre la luminosidad máxima de las supernovas tipo la y la 
anchura de sus curvas de luz, un efecto que ahora aparece importante. 

19.3. La relación Tully-Fisher 

La relación Tully-Fisher (TF) es el caballo de batalla de los estudios de la velocidad peculiar. Es 
probable que la relación Tully-Fisher siga siendo el indicador de distancia más ampliamente 
utilizado en los estudios de la velocidad cósmica. La relación Tully-Fisher es una de las propiedades 
más fundamentales de las galaxias espirales y es una declaración empírica de una relación de la ley 
de potencia aproximadamente entre la luminosidad y la velocidad de rotación. Específicamente se 
encontró que 

L a V“rot 

donde L es la luminosidad o si usamos la formulación logarítmica preferida por los astrónomos, 

M = A - bq 

donde M = -2,5 log (L) + const. es la magnitud absoluta y el parámetro del ancho de la velocidad q 
= log (2vrot) -2,5, donde v rot se expresa en km/seg es una medida adimensional útil de la velocidad 
de rotación. 

Un hecho importante es que el exponente a no tiene un valor único ya que le afectan los detalles de 
las mediciones fotométricas y espectroscópicas. Un resultado típico encontrado en los estudios 
contemporáneos es a - 3. El valor de la pendiente b es ~ 7,5. Sin embargo pequeños cambios en los 
detalles de la medida puede dar lugar a cambios significativos en la pendiente b. También en cuanto 
a las bandas ópticas (B, Reí) utilizadas, en todas ellas la pendiente es inferior a 7. Sin embargo 
tener en cuenta que la pendiente aumenta de manera constante desde la bandas B a la I. Esto refleja 
una tendencia general de aumento de la pendiente hacia longitudes de onda más grandes. La 
pendiente de la banda H es considerablemente mayor que sus contrapartes ópticas. Sin embargo en 
mayor medida se debe a las relativamente pequeñas aberturas con las que se realiza la fotometría de 
la banda H: la pendiente aumenta a medida que el tamaño de apertura fotométrica disminuye. Las 
muestras en el infrarrojo muestran que las pendientes no son mayores que las de los valores ópticos. 

El valor numérico del punto cero A de este método Tully-Fisher no tiene ningún significado 
absoluto en sí mismo, lo que refleja principalmente el sistema foto métrico en el que se realizan las 
mediciones. Las magnitudes absolutas medidas en diferentes bandas pueden diferir numéricamente 
en unas pocas magnitudes para un objeto determinado. Esto no debe tener ningún significado para 
las mediciones de distancia y es el punto cero el que absorbe estas diferencias. Así dada una 
magnitud aparente m y un parámetro de anchura q, se puede calcular el módulo de distancia a la 
galaxia con la fórmula p = m - (A - bq) y la distancia d a 100,2 p. De ello se deduce que un error 
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5A en el punto cero corresponde a un error fraccional de la distancia f = 10 - 0,2 5A. 

Para las velocidades peculiares, la calibración de la relación Tully-Fisher consiste en la elección de 
un valor del punto cero A tal que d = 100,2 [m- (A-bq)], con la distancia en km/seg. Los errores en 
A producen distancias en km/seg que se diferencian por una fracción f de la verdadera velocidad de 
Hubble, con errores de la velocidad peculiar resultantes 5v p = -fd. 

La relación Tully-Fisher debe su descubrimiento a Tully y Fisher (1977) y fueron los primeros en 
sugerir una correlación lineal entre la magnitud absoluta y la velocidad de rotación. Hasta finales de 
1980, los anchos de velocidad utilizados en los estudios de Tully y Fisher se obtienen generalmente 
a partir del análisis de los perfiles de la línea de 2 1 cm, en lugar de utilizar mediciones directas de 
las curvas de rotación. La relación Tully-Fisher también está estrechamente asociada con las 
magnitudes infrarrojas, ya que gran parte del trabajo de Tully y Fisher se realizó en la banda H (1,6 
m), ya que se argumentó que el infrarrojo era mejor que el óptico para los propósitos de este método 
Tully-Fisher. La razón es que las magnitudes infrarrojas están menos sujetas a la extinción intema y 
galáctica y también porque son sensibles principalmente a la antigua población estelar. 


Sin embargo esta relación Tully-Fisher debe ser sometida a los procedimientos de corrección 
aplicados a las anchuras de las magnitudes y a las velocidades utilizadas. Probablemente el paso 
más importante es la corrección para la proyección del disco en el plano del cielo. El ancho de la 
velocidad observado es menor por un factor sen(i), donde i es la inclinación de la galaxia con 
respecto a nuestro ángulo de visión. Los observadores corrigen esto mediante la estimación del 
valor de i a partir de la elipticidad aparente del disco de la galaxia. Las modernas observaciones 
CCD permiten ajustar las isofotas elípticas a la imagen de la galaxia y normalmente estas isofotas 
convergen con un elipticidad constante s en las regiones exteriores. Cuando la fotometría CCD de la 
superficie no está disponible, simplemente se toma s = 1- b/a, donde a y b son los diámetros 
mayores y menores del eje de la galaxia obtenidos a partir de los datos fotográficos. Sea cual sea el 
método que se utilice, la inclinación i es tomada como una función de s. Una fórmula típica 
empleada es 


eos 2 i = 


(l-e)2_(l-e.n a *) a 

l-(l-£maU 2 


o, 
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donde s max - 0.8 es la elipticidad exhibida por una galaxia espiral vista de canto. Es evidente que 
estas fórmulas como la ecuación anterior son las mejores aproximaciones, pero se debe hacer su 
validación en un sentido estadístico. Sin embargo la corrección de la inclinación en las anchuras 
puede se dificultosa en pequeñas inclinaciones y la mayoría de las muestras del método Tully-Fisher 
excluyen las galaxias con inclinaciones inferiores a 40°. 


Otro detalle delicado de la relación Tully-Fisher es la corrección debido a la extinción intema. A 
medida que una galaxia espiral se ve más de canto, se hace más débil. Dado que las galaxias 
espirales son vistas en un rango de orientaciones, es importante corregir este efecto. La corrección 
más utilizada es la cantidad Cmt x log (a / b), donde C in t es el coeficiente de extinción interna. Los 
estudios han mostrado que este coeficiente de extinción interna C int depende de la banda utilizada. 
Sin embargo, en la banda del rojo óptica (bandas R e I), la dependencia de la longitud de onda es 
muy débil y el coeficiente de extinción interna C¡nt vale aproximadamente 1. Una cuestión 
controvertida es si la extinción interna depende de cualquier propiedad de la galaxia con relación 
axial distinta. Unos investigadores argumentan que es dependiente de la luminosidad, pero otros 
han llegado a la conclusión opuesta a través de un análisis residual. 


Un desarrollo importante fue la superación de la mayoría de los viejos datos basados en el método 
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Tully-Fisher infrarrojos obtenidos por el grupo Aaronson, por los datos del método Tully-Fisher en 
las bandas I y R basados en CCD. Han, Molde y su compañeros de trabajo obtuvieron una muestra 
de los cúmulos de todo el cielo mediante el método Tully-Fisher, basado en las magnitudes de la 
banda I y las anchuras de velocidad de 21 cm, comprendiendo más de 400 galaxias. Willick y 
Courteau recopilaron datos de la banda R con el método Tully-Fisher en el cielo del norte de más de 
800 galaxias. La mayor contribución fue la de Mathewson, Ford, y Buchom (1992) que publicó una 
muestra de la banda I con el método Tully-Fisher de 1355 galaxias en el cielo del sur. 

19.4. La relación D n -<J y el plano fundamental en las galaxias 
elípticas 

La relación D n -o es la analogía más cercana a la relación Tully-Fisher en el caso de las galaxias 
elípticas y su predecesor fue la relación Faber-Jackson. Esta relación Faber-Jackson expresa la 
correlación de la ley de potencia entre la luminosidad de una galaxia elíptica y su dispersión de la 
velocidad intema, 

L a a“ e 

donde se encontró que el exponente a empíricamente era ~ 4 ± 1 . Aunque descubierto en la misma 
época y visto con la estrecha relación de origen físico, las relaciones Tully-Fisher y Faber-Jackson 
no se consideraron buenos indicadores de distancia. La dispersión con el uso de la relación Faber- 
Jackson era aproximadamente el doble que la obtenida con el uso de la relación Tully-Fisher, del 
orden de 0,8 magnitudes. 

Los últimos estudios de las galaxias elípticas llegaron al resultado de que la correlación Faber- 
Jackson se podría ajustar mejor con la adición de un tercer parámetro que era el brillo de la 
superficie. Esta nueva correlación se ha convertido en la conocida relación D n -a: una correlación de 
la ley de potencia entre el diámetro luminoso D n y la dispersión interna de velocidad a, y la fórmula 
es 

D„ a a Y e 

donde y = 1,20 ± 0,10. El parámetro D n se define como el diámetro dentro del cual la galaxia tiene 
un brillo superficial medio determinado. 

En términos más generales, la relación D n -a y sus variantes pueden ser vistas como manifestaciones 
del plano fundamental de las galaxias elípticas, una región planar en el espacio tridimensional de los 
parámetros estructurales en el que se encuentran las elípticas normales. Una expresión del plano 
fundamental relaciona el diámetro efectivo con la dispersión interna de la velocidad y brillo central 
de la superficie, 

Re a C“ e L P e 

Una determinación temprana de los parámetros a y P utilizando la fotometría de la banda B dió 
xomo valores a - 1,4, P = 0,9. Más recientemente Bender, Burstein, y Faber (1992) encontraron los 
valores a = 1,4, P = 0,85 utilizando datos de la banda B para una muestra de las galaxias elípticas de 
los cúmulos de Virgo y Coma. Un análisis del plano fundamental de la banda R por el grupo EFAR 
dió como valores a = 1,23, P = 0,72. Una medición basada en la fotometría Gunn de la banda R 
obtiene un valor similar de a (1,24 ± 0,07), pero un valor algo diferente de P (0,82 ± 0,02), quizás 
debido a las ligeras diferencias de las bandas utilizados. Pahre, Djorgovski, y de Carvalho (1995) 
han llevado a cabo recientemente el primer análisis del plano fúndamental mediante fotometría de la 
banda K, encontrando los valores a = 1,44 ± 0,04, P = 0,79 ± 0,04. 

El descubrimiento de las relaciones del plano fúndamental fue crucial para su uso en las galaxias 
elípticas mediante los estudios de la velocidad peculiar debido a su mucha mayor precisión sobre la 
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relación Faber-Jackson. Así Jorgensen, Franx y Kjaergaard (1996) estiman que la dispersión en 
log(Re) con un valor fijo de c e y I e es 0,084 dex. Esto corresponde a un error de distancia de poco 
más de 19%, muy similar a las estimaciones recientes del error de distancia con el método de Tully- 
Fisher. Por otra parte Jorgensen y otros han encontrado que el error de distancia se reduce al 17% 
cuando se excluyen las galaxias con a e < 100 km/seg. Este efecto es una reminiscencia de la mayor 
dispersión del método de Tully-Fisher con anchuras de velocidad menores. Pahre, Djorgovski, y de 
Carvalho (1995) encontraron un error de distancia de 16,5% con el plano fundamental en la banda 
K. 

La relación D n -a ocupa un lugar especial en la historia de los estudios de la velocidad peculiar, ya 
que se utilizó por primera vez por el grupo 7-Samurai, con una muestra de todo el cielo de las 
galaxias elípticas. Al igual que la relación Tully-Fisher, las relaciones del plano fundamental 
también están siendo estudiadas en relación al desplazamiento al rojo. 

Debido a que es difícil encontrar estrellas cefeidas en las galaxias elípticas cercanas, ha habido 
intentos para proporcionar calibraciones absolutas de las relaciones D n - a y del plano fundamental. 

19.5. Fluctuaciones del brillo superficial (SBF) 

Otro método para la determinación de las distancias a las galaxias, ha sido mediante el estudio de la 
granularidad de la imagen de una galaxia. La idea básica es que las galaxias están formadas por 
estrellas y el origen discreto de la luminosidad de la galaxia es detectable mediante las fluctuaciones 
de la intensidad píxel a píxel de una imagen de una galaxia. Estas fluctuaciones se derivan de las 
estadísticas de Poisson de dos formas: (1) las fluctuaciones del número de fotones y (2) las 
fluctuaciones del número de estrellas. Las primeras son independientes de la distancia, pero las 
segundas disminuyen con la distancia, en cuanto que el ángulo sólido subtendido por un píxel 
abarca más y más estrellas individuales. En consecuencia las fluctuaciones de intensidad píxel a 
píxel en una galaxia cercana son mayores que en una galaxia más distante. Si este efecto se puede 
calibrar, se puede utilizar como un indicador de distancia. 

Aunque originalmente propuesto por Baum (1955), esta idea se ha puesto en práctica hasta finales 
de 1980 gracias a la llegada de los detectores CCD y de los telescopios con visión mejorada. Tonry 
y sus compañeros de trabajo han sido pioneros en la utilización de esta técnica que ha llegado a ser 
conocida como el método de fluctuación del brillo de la superficie (SBF - Surface Brightness 
Fluctuations). En principio el método puede aplicarse a cualquier tipo de galaxia. En la práctica, las 
galaxias de tipo tardío tienen demasiadas fuentes de las fluctuaciones por encima de las estadísticas 
de Poisson, como la estructura espiral y los carriles de polvo, para poder aplicar este método. El 
método se aplica preferentemente a las galaxias elípticas y a las protuberancias de las galaxias 
espirales de tipo temprano. 

La distancia a la que puede aplicarse este método es inverso con el campo de visión. Es posible 
medir distancias más allá de 4000 km/seg con un telescopio de 2,4 metros, con exposiciones de 2 
horas y campo de visión de 0,5 arcosegundos. La visión de 0,5 arcosegundo se logra raramente 
incluso en los mejores sitios y los 3000 km/seg es un límite práctico para los estudios de este 
método. En principio el telescpio espacial Hubble es capaz de conseguir distancias con este método 
para objetos tan distantes como 10.000 km/seg. Sin embargo los tiempos de exposición requeridos 
son tales que pocas galaxias en estas distancias son susceptibles de ser observadas con este método. 

Tonry, Dressler y sus compañeros de trabajo han estado llevando a cabo un estudio con este método 
de unas 400 galaxias de tipo temprano dentro los 3000 km/seg en los últimos seis años. Los datos 
sugieren que los errores medios de distancia con este método son del orden del 8% dentro de este 
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rango de distancia. Los objetos mejor observados tienen errores de distancia del orden del 5%. 

19.5.1. Calibración del método SBF 

En realidad el método de las fluctuaciones del brillo superficial es dependiente de las poblaciones 
estelares en las galaxias a la que se aplica. Esto no sólo significa que se tiene que ser cauteloso con 
respecto a su universalidad, sino también que es difícil obtener una calibración absoluta de este 
método. Al igual que los otros indicadores de distancia, las distancias absolutas obtenidas a partir de 
este método están ligadas a la escala de distancias de las estrellas cefeidas. 

La dependencia de la población estelar es consecuencia de que las estrellas que contribuyen con 
más fuerza a las fluctuaciones son las que se encuentran en la punta de la rama de las estrellas 
gigantes del diagrama HR. Tonry y sus compañeros de trabajo parame trizan este efecto en términos 
de magnitudes efectivas de fluctuación. La cantidad M, puede ser pensada como la magnitud 
absoluta de las estrellas de la rama gigante que dominan las fluctuaciones y la cantidad mi como una 
magnitud aparente obtenida de las fluctuaciones observadas. Si todas las galaxias tuvieran 
poblaciones estelares idénticas, todas tendrían el mismo valor de Mi y sus módulos de distancia 
vendría dados simplemente por la diferencia mi -Mi. 

Dado que las galaxias no tienen poblaciones estelares idénticas, es necesario determinar una 
corrección empírica de la cantidas Mi como una función de una propiedad de la galaxia 
independiente de la distancia. Tonry y sus compañeros usan para esta finalidad el color (V - 1). Su 
calibración más reciente es 

M, = -1,74 (±0,05) + 4,5 (±0,25) ((V-I) - 1,15) 

que es válido en el rango 1,0 < (V -I) < 1,3. La dependencia del color se ve fácilmente en los 
diagramas del valor de mi con respecto al valor de (V - I) de varios grupos reducidos y varios 
cúmulos. 

La correlación de la magnitud fluctuación con el color es bastante fuerte, por lo que los colores 
seguros son requeridos con el fin de minimizar los efectos sistemáticos. La posibilidad de que la 
pendiente o el punto cero de esta correlación no sea universal, hace que se haya de estudiar que 
propiedades de las galaxias influyen en este caso. Tener en cuenta que los modelos teóricos de 
síntesis de las poblaciones estelares predicen una tendencia de la magnitud fluctuación con el color 
que es muy similar a la empírica. 

19.5.2. Resultados de los estudios del método SBF 

Los resultados de este método a partir de los datos existentes en relación a los estudios de velocidad 
peculiar y a la constante de Hubble son preliminares, pero sin embargo son alentadores. Un 
resultado científico de los estudios de este método ha sido la validación de los grandes movimientos 
peculiares de las galaxias elípticas en la región Hydra-Centaurus detectado originalmente usando la 
técnica de D n -o. En términos generales, la intercomparación de este método y los campos de 
velocidad con los métodos de Tully-Fisher y D n - a proporciona una comprobación de coherencia 
importante. 

El punto cero de este método, es decir, el valor de Mi para un detenninado color (V - I), se ha 
determinado a partir de una comparación de las distancias obtenidas con este método y el método de 
las estrellas cefeidas. Tomando las distancias en Mpc al Grupo Local, los grupos M81, Cen A, NGC 
1023, NGC 3379, NGC 7331 y el cúmulo de Virgo a partir de los datos publicados de las estrellas 
cefeidas, Tonry y sus compañeros obtuvieron el punto cero. Así fueron capaces de incluir 10 
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galaxias con las distancias de las cefeidas y un total de 44 galaxias con este método en la 
calibración. De hecho actualmente hay sólo 5 galaxias con las distancias calculadas por este método 
y el de las estrellas cefeidas. Una de éstas, la galaxia NGC 5253, da un resultado discordante. Si se 
utilizan las 4 restantes, se encuentra un punto cero de valor -1.82 ± 0.06, más ajustado que el 
encontrado con anterioridad de -1.74 ± 0.05. 

Tonry y sus compañeros (1997) utilizaron las distancias con este método para grupos de galaxias y 
para galaxias individuales proporcionando calibraciones absolutas para los métodos Tully-Fisher, 
D n -o y de las supernovas de tipo la. De este modo se obtienen distancias en Mpc de galaxias 
relativamente distantes y en consecuencia estimar la constante de Hubble, cuyo valor medio se 
calculó que era H 0 = 81 ±6 km /seg Mpc a partir de los indicadores de distancia secundarios 
calibrados con este método. 

19.6. Método de las supernovas 

El uso de las supernovas como indicadores de distancia ha crecido de fonna espectacular en los 
últimos años. Las supernovas se han aplicado al problema de la valoración de la constante de 
Hubble para medir los parámetros cosmológicos Í20 y A, e incluso de forma preliminar, para limitar 
los movimientos peculiares de la protuberancia. Es importante saber que existe el Supemova 
Cosmology Project. 

Hay dos tipos principales de supernovas: 

• las supernovas de tipo la que se cree son el resultado de la detonación nuclear de una estrella 
enana blanca que se ha sobrecargado en masa transferida desde un compañero evolucionado 
(Población II). 

• las supernovas de tipo II que son el resultado de los núcleos de implosión de alta masa, las 
estrellas jóvenes (Población I) que han agotado su fúel nuclear. 

De los dos tipos, es el tipo la la que últimamente ha recibido la mayor atención. Las de tipo II son 
más difíciles de utilizar como indicadores de distancia, ya que son considerablemente más débiles 
(~ 2 magnitudes) y por lo tanto se detectan con menor frecuencia en los estudios de magnitud 
limitada. 

Debido a que las supernovas de tipo la son el resultado de la detonación de las enanas blancas y 
porque esto último tiende a tener masas muy similares, las supernovas de tipo la tienden a tener 
luminosidades muy similares. Así pueden ser utilizadas como candelas casi estándar y en base a la 
comparación de sus magnitudes aparentes y abolutas puede calcularse su distancia. Los trabajos 
recientes sugieren que las supernovas de tipo la no son candelas lo suficiente precisas ya que sus 
luminosidades máximas se correlacionan con la forma de sus curvas de luz. Básicamente las anchas 
curvas de luz corresponden a curvas más brillantes y las estrechas a curvas más débiles. Cuando 
este efecto se tiene en cuenta, la dispersión en las supernovas de tipo la predice magnitudes 
máximas que pueden ser tan pequeñas como 0,1 mag. Hamuy y Perhnutter encuentran que la 
dispersión cae por debajo de 0,3 magnitudes cuando las supernovas de tipo la son tratadas como 
candelas estándar de 0,17 magnitudes cuando se toma en cuenta la fonna de la curva de luz. 

La cantidad de los nuevos datos de las supernovas que se ha dispuesto en los últimos años, se debe a 
la llegada de técnicas de búsqueda sistemáticas a gran escala. Así no es posible recoger una galaxia 
arbitraria y obtener una distancia a partir de una supernova de ella porque la mayoría de las galaxias 
no tienen una supemova en un momento dado. Por lo tanto es necesario buscar muchas galaxias al 
azar y de alguna manera identificar la pequeña fracción en la que una supernova se desactiva en un 
momento determinado. Para ello se toman imágenes de la misma región del cielo con 2-3 semanas 
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de diferencia. Los objetos estelares que aparecen en la segunda imagen, pero no en la primera son 
candidatas a supernovas para ser confirmadas por espectroscopia. Por medio de esta propuesta, 
ahora se conocen del orden de 30 con un alto desplazamiento al rojo (z = 0,35 a 0,65). 

Las técnicas de búsqueda, como las del grupo Perlmutter, estudiaron muchas galaxias débiles en 
regiones limitadas del cielo y no son muy buenas para encontrar supernovas con bajo 
desplazamiento al rojo (z ~ 0,03). Debido a que se detectan supernovas de desplazamiento al rojo 
intermedio a alto, estas técnicas son útiles para medir la constante de Hubble H 0 y se encuentran 
entre los mejores métodos existentes para la determinación de los parámetros cosmológicos DO y A. 

Perlmutter y otros (1997) sugieren que los datos de las supernovas de tipo la deberían ser 
interpretados en el contexto de dos paradigmas cosmológicos: un universal A = 0 y un universo 
espacialmente plano (DO + DA =1). Ellos llevaron a cabo un análisis estadístico de 7 supernovas de 
alto desplazamiento al rojo (0,354 < z < 0,458) descubiertas en su estudio y las 9 supernovas de tipo 
la de bajo desplazamiento al rojo encontradas por el grupo Hamuy. Encontraron que DO = 0,96 + 
0,56 si se supone un -.50 con un universo A = 0. Si el universo es plano, DO = 0,98 + 0,28, con 
límites correspondientes en -.24 DA = 1 - DO. Las restricciones son más fuertes en el caso del 
universo plano debido al fúerte efecto de una constante cosmológica en las magnitudes aparentes de 
las candelas estándar de alto desplazamiento al rojo. Estos resultados son potencialmente muy 
importantes para la cosmología. 

La calibración absoluta de las supernovas de tipo la no es necesaria. De hecho Perlmutter utilizan 
un formalismo similar al utilizado en los estudios de velocidad peculiar, en el que las distancias se 
miden en km/seg y por lo tanto las magnitudes absolutas están definidas sólo hasta una constante 
arbitraria. Sin embargo los datos de las supernovas de tipo la se pueden utilizar para determinar la 
constante de Hubble H 0 sólo en la medida que se conocen las verdaderas magnitudes absolutas de 
estos objetos. Esto requiere una calibración teórica o una calibración empírica en las galaxias con 
las distancias medidas con el método de las estrellas cefeidas. Una gama de modelos de la explosión 
de enanas blancas predice las magnitudes absolutas máximas para las supernovas de tipo la del 
orden de M v — -19,5 con una pequeña dispersión. Esto es debido a que las magnitudes absolutas de 
las supernovas de tipo la aún no se pueden predecir de forma teórica y que una calibración empírica 
utilizando las distancias de las estrellas cefeidas lo hará mejor. Sin embargo debido a que las 
galaxias cercanas que están a unas distancias medibles con el método de las estrellas cefeidas son 
escasas y que las supernovas de tipo la son raras, todavía hay unos calibradores locales poco fiables 
para las supernovas de tipo la. 

Dado que la existencia de que las explosiones de las supernovas tipo la son escasas, tienen pocas 
probabilidades de proporcionar un mapa detallado del campo local de velocidades peculiares. Sin 
embargo debido a su pequeña dispersión, unas pocas bien observadas supernovas tipo la 
distribuidas en el cielo puede dar lugar a restricciones útiles sobre la amplitud y la escala de los 
flujos de la protuberancia a gran escala. 

19.7. Fotometría de las galaxias más brillantes del cúmulo (BCG) 

Otro método clásico de indicador de distancia es la fotometría de las galaxias más brillantes del 
cúmulo (BCG). Este método se ha considerado bueno para la definición de candelas estándar y 
también se ha utilizado para demostrar la linealidad del diagrama de Hubble a distancias 
relativamente grandes y estimar la constante de Hubble H 0 . Sin embargo es difícil obtener una 
buena calibración absoluta del método. La dispersión del método BCG como candelas estándar es 
de alrededor de 0,30-, 35 magnitudes, un valor mejor que el de los métodos Tully-Fisher y D n -a. 
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Gunn y Oke (1975) sugirieron por primera vez que las luminosidades de las galaxias más brillantes 
del cúmulo podrían correlacionarse con sus perfiles del brillo superficial. Siguiendo esta sugerencia, 
Hoessel (1980) definió un radio métrico r m = lOh" 1 kpc y demostró que la luminosidad métrica L(r m ) 
= L m variaba aproximadamente linealmente con un parámetro de forma a definido por 

en el entorno del radio r m . 

Más tarde Lauer y Postman (1992) mostraron que la correlación entre L m y a está mejor modelada 
si se utiliza una relación cuadrática. En este caso el error típico de la distancia L m -a es de 
aproximadamente un 16%. 

Un pequeño problema en la aplicación de este método es la definición del radio métrico r m para 
evaluar los parámetros L m y a. Esto significa que la velocidad peculiar asumida debe tenerse en 
cuenta para convertir el desplazamiento al rojo en distancia y por lo tanto el diámetro angular en 
diámetro lineal. En la práctica, esto no es una cuestión muy seria. En las grandes distancias (~ 7.000 
km/seg) a la que se aplica la relación, las correcciones de las velocidad peculiares tienen un 
pequeño efecto sobre L m y a. Las técnicas iterativas utilizadas para obtener una solución de la 
velocidad peculiar y luego utilizadas para modificar el radio métrico r m , convergen rápidamente. 

Un resultado importante y controvertido obtenido con este método, ha sido la confirmación con una 
precisión sin precedentes de la linealidad del diagrama de Hubble para desplazamientos al rojo z - 
0,05 sobre todo el cielo. Sin embargo otro resultado ha sido bastante más controvertido y es que la 
detección de una velocidad peculiar de la protuberancia a muy gran escala por Lauer y Postman. La 
linealidad del diagrama de Hubble se manifiesta con la dispersión más pequeña cuando las 
velocidades se refieren a un marco local que difiere significativamente del definido por el dipolo 
CMB. Así en el marco de los cúmulos de Abell a 15.000 km/seg, el desplazamiento al rojo se 
mueve con respecto al marco CMB a una velocidad de ~ 700 km/seg hacia 1 =350°, b =50°. 

La linealidad global del flujo de Hubble demuestrado por Lauer y Postman sugiere que la relación 
L m -a de este método es una excelente indicador de distancia a desplazamientos al rojo grandes. Sin 
embargo el movimiento indicado de la protuberancia es de suficiente amplitud y escala como para 
parecer inconsistente con otros indicadores. 

19 . 8 . Relación desplazamiento al rojo - distancia 

Con las medidas al desplazamiento al rojo acumuladas en los años 1970 y 1980, se vio la necesidad 
de reunir estos datos en catálogos. Así partir de la publicación del estudio del desplazamiento al 
rojo de CfA en 1983, se han generado varias bases de datos a partir de los principales estudios del 
desplazamiento al rojo y que actualmente están disponibles electrónicamente. 

Los esfúerzos realizados comparando las mediciones de distancia independientemente del 
desplazamiento al rojo han sido lentos y esto se debe en gran parte a la cuestión de la unifonnidad. 
Mientras que las mediciones del desplazamiento al rojo de diferentes observadores, rara vez 
presentan grandes diferencias, las distancias calculadas independientemente del desplazamiento al 
rojo por diferentes observadores pueden, y en general lo hacen, diferir sistemáticamente por 
distintas razones. En algunos casos el origen de estas diferencias son las diferentes calibraciones del 
indicador de distancia y en otros, las calibraciones son las mismas, pero los datos de entrada 
difieren de una manera sutil. Por último como consecuencia de como son tratados estadísticamente, 
se difiere en las mediciones de la distancia a las galaxias. 

Los primeros pasos hacia el montaje de catálogos homogéneos de desplazamiento al rojo en 
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relación a la distancia fueron realizados a finales de 1980 por David Burstein. Su objetivo era 
combinar los datos de las distancias calculados por el método D n -o entonces adquiridos 
recientemente por el grupo 7-Samurai con los datos existentes sobre las distancias de las galaxias 
espirales, especialmente las distancias calculadas por el método Tully-Fisher basado en el rango del 
infrarrojo obtenidas por el grupo Aaronson (§ 3). Los esfuerzos de Burstein produjeron dos 
catálogos electrónicos, los Catálogos Mark I y Mark II de Velocidades Peculiares de las Galaxias. 
El principal objetivo de Burstein era emparejar las escalas de distancia obtenidas por el método 
Tully-Fisher y el D„-o. Como por definición no hay galaxias que tengan ambos tipos de distancias, 
este emparejamiento podrían llevarse a cabo a través de una variedad de propuestas solapadas. La 
propuesta decidida por Burstein, en consulta con 7-Samurai, era requerir que las galaxias espirales y 
las galaxias elípticas del cúmulo de Coma tuvieran las mismas distancias medias. Aunque este 
procedimiento era imperfecto, el catálogo Mark II fue considerado lo suficientemente fiable para ser 
utilizado en un primer gran esfuerzo para limitar el parámetro de densidad por comparación de las 
velocidades y las densidades. 

En el año 1993, un grupo de astrónomos inició el proceso de integración de estos datos basados en 
los métodos Tully-Fisher y D„-o en un nuevo catálogo de desplazamiento al rojo-distancia. El 
catálogo completo, conocido como el Catálogo Mark III de las Velocidades Peculiares de las 
Galaxias, es bastante grande y consta de casi 3.000 galaxias espirales y más de 500 galaxias 
elípticas. Construido sobre la base establecida por Burstein en los catálogos Mark I y Mark II, el 
catálogo Mark III fue realizado con especial énfasis en el logro de distancias uniformes entre las 
muestras separadas que lo componen. 

Para ello se siguieron los siguientes pasos: 

- En primer lugar, se tomaron los datos en bruto en todas las muestras del método Tully- 
Fisher y se sometieron a un conjunto unifonne de correcciones sobre la inclinación y la 
extinción. 

- En segundo lugar, se recalibraron las relaciones Tully-Fisher para cada muestra usando un 
procedimiento auto-consistente que incluía la corrección del sesgo de selección. 

- En tercer lugar, se asignaron los puntos cero finales del método Tully-Fisher exigiendo que 
las distancias basadas en el método Tully-Fisher de los objetos comunes a dos o más 
muestras estén de acuerdo con la media. Este paso asegura que las diferentes muestras están 
en escalas de distancia relativas similares. Se determinó el punto cero global basado en el 
método Tully-Fisher con la muestra de todo el cielo del cúmulo Han-Mould. 

- En cuarto lugar, las escalas de distancia de las galaxias espirales y elípticas fueron agrupadas 
aplicando el algoritmo POTENT a cada uno por separado y requiriendo que se produzcan 
campos de velocidad estadísticamente consistentes. 

Las nuevas distancias de las galaxias elípticas, ahora en su mayoría basadas en el plano fundamental 
en lugar del método D n -a, también siguen siendo obtenidas. Jorgensen, Franx, y Kjaergaard han 
publicado distancias para las galaxias elípticas y de tipo SO en 10 cúmulos más allá de 10000 
km/seg. 

Implícito en todo este trabajo es que el catálogo Mark III, al igual que sus predecesores, es sólo un 
paso en un camino que todavía se está recorriendo. Del mismo modo que los datos de Mark III 
consisten en parte de los datos recalibrados ya presentes en el Mark II, por lo que se incorporarán 
futuros catálogos, parcialmente recalibrados y ampliados en el Mark III. De particular interés son 
las distancias procedentes del estudio basado en el método de las fluctuaciones del brillo superficial 
(SBF) de Tonry y compañeros de trabajo. Estas distancias son mucho más precisas que las 
obtenidas por los métodos Tully-Fisher y D n -a. Tonry y otros han dado los primeros pasos hacia una 
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intercomparación y los resultados preliminares que sugieren resultados mutualmente coherentes 
entre los método SBF, D n -a, y Tully-Fisher. 

19.9. Sesgos estadísticos: Malmquist y otros 

En los trabajos de la escala de distancia y de la velocidad peculiar es muy importante la valoración 
de los sesgos estadísticos. Estos sesgos son lo suficientemente confusos y multifacéticos para que 
con frecuencia sean mal entendidos o tergiversados. 

La raíz del problema es que los indicadores de distancia tienen una dispersión: una galaxia a una 
distancia d calulada por un indicador de distancia se encuentra realmente dentro de un rango de 
distancias aproximadamente centradas en la distancia d. Este rango se caracteriza por una 
distribución no gaussiana con un ancho característico dA, donde A es la característica del error 
fraccional distancia del indicador de distancia. Así cuanto más lejos está el objeto, más grande es el 
error de la distancia. Para la mayoría de los indicadores de distancia, una buena aproximación es 
considerar que la distribución de los errores de distancia es logarítmica normal. 

Dos tipos distintos de efectos de sesgo estadístico pueden surgir cuando se utilizan los indicadores 
de distancia con las propiedades anteriores. Esto depende de cual de las dos propuestas básicas 
analíticas se debe adoptar para el tratamiento de los datos de los indicadores de distancia. En la 
primera propuesta, conocida como el Método I, se supone que la distancia d calculada en base a los 
indicadores de distancia es a priori la mejor estimación de la distancia real. Cualquier promedio o 
modelado subsiguiente asume galaxias con valores similares de la distancia d de sus vecinas 
también en el espacio real. La segunda propuesta, conocida como Método II, toma la proximidad en 
el espacio del desplazamiento al rojo como equivalente a la proximidad del espacio real. Entonces 
las distancias inferidas de los indicadores de distancia se tratan sólo en un sentido estadístico, 
promediando con los objetos con posiciones similares del espacio-desplazamiento al rojo. 

En la propuesta del Método I, uno tomaría objetos cuyas distancias inferidas de los indicadores de 
distancia están dentro de un rango estrecho de algún valor de distancia d y promediaría sus 
desplazamientos al rojo. Restando el valor d de los desplazamientos al rojo medio resultante daría 
una estimación de la velocidad peculiar. Dividiendo el desplazamiento hacia el rojo medio por el 
valor d da una estimación de la constante de Hubble H 0 . Sin embargo estas estimaciones estarán 
sesgadas, ya que la estimación de la distancia d está sesgada en si misma: no es la verdadera 
distancia media a los objetos en cuestión. Este efecto se denomina sesgo homogéneo de Malmquist 
y nos dice que, por lo general, los objetos se encuentran más lejos que sus distancias inferidas por 
los indicadores de distancia. 

Los sesgos que surgen del análisis del Método II, son bastante diferentes y pueden ser 
rigurosamente entendidos en términos de la distribución de probabilidad de la distancia d inferida 
de los indicadores de distancia dado el desplazamiento al rojo z. En general esta distribución de 
probabilidad P(d|z) es bastante complicada. Sin embargo bajo el supuesto de un campo de velocidad 
frió, es decir, en un supuesto que aparece adecuado en los entornos ordinarios, los desplazamientos 
al rojo complementados por un modelo de flujo da una buena aproximación de la verdadera 
distancia. Así es realmente la distribución de probabilidad P (d | r) o una similar a ella, lo que cuenta 
para un análisis del Método II. Sin embargo esta ecuación como está escrita, no representa la 
historia completa, ya que si están presentes los severos efectos de selección como un límite de la 
magnitud o el diámetro, entonces la distribución logarítmica normal no se aplica exactamente. 
Algunas galaxias son demasiado débiles en magnitud o demasiado pequeñas para estar en la 
muestra. De ello se desprende que las distancias típicas inferidos son más pequeñas que las 
esperadas a una determinada distancia verdadera r. Como resultado, el modelo de la velocidad 
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peculiar que permite estimar la verdadera distancia como una función del desplazamiento hacia el 
rojo no es correcto para las distancias más cortas. Este sesgo va en el mismo sentido que el sesgo de 
Malmquist, pero es fundamentalmente diferente. No es consecuencia de los efectos de 
volumen/densidad, sino de los efectos de la selección de la muestra y por esta razón se llama sesgo 
de selección. 

El sesgo de selección se puede evitar, o al menos minimizar, mediante el trabajo del llamado sentido 
inverso. Lo que esto significa, es más fácilmente de entenderlo utilizando la relación Tully-Fisher. 
Cuando se ve en su sentido hacia adelante, la relación Tully-Fisher se concibe como una predicción 
de la magnitud absoluta dado un valor del parámetro de ancho de velocidad M (q). Sin embargo es 
igualmente válido ver la relación Tully-Fisher como una predicción de q dado un valor de M, es 
decir, como una función q°(M). Cuando se utiliza el sentido hacia adelante, uno se imagina ajustar 
una línea m, = M (q¡) + p mediante la regresión de las magnitudes aparentes m en los anchos de 
velocidad q¡ , donde p es el módulo de distancia. Entonces el sesgo de selección existe porque las 
magnitudes aparentes más débiles que el límite de la magnitud están desaparecidos de la muestra, 
por lo que la línea ajustada no es la misma que la línea verdadera. Sin embargo, si uno ajusta una 
línea q° (m - p) mediante la regresión de las anchuras de las magnitudes, no siempre se produce el 
mismo efecto que el procedimiento de selección de la muestra no excluya grandes o pequeños 
anchos de velocidad. En general esta última advertencia es más o menos válida, por consiguiente 
trabajando en la dirección inversa, no se evita o al menos se minimiza el sesgo de selección. 

Siempre que el análisis hace uso de la información desplazamiento al rojo-espacio para asignar 
distancias a priori, es decir, siempre que se toma una propuesta del Método II trabajando en la 
dirección inversa, puede hacer que el sesgo de selección sea poco importante. También es el caso de 
que los métodos de análisis cuidadosos que pueden permitir una corrección del sesgo de selección 
incluso cuando se trabaja en la dirección hacia adelante. Sin embargo hay que tener en cuenta que 
estas dos propuestas, utilizando la relación inversa o la corrección por sesgo de selección hacia 
adelante, necesitan una caracterización cuidadosa de los criterios de selección de la muestra. 

Un análisis del indicador de distancia inverso con el Método I está sujeto al sesgo de Malmquist de 
la misma manera que el análisis hacia adelante con el Método I y de hecho el sesgo de Malmquist 
inverso es en cierto modo bastante más complejo, ya que depende de los criterios de selección de la 
muestra. Así mientras que es correcto hacer hincapié en que trabajar en la dirección inversa está 
libre de sesgo o casi, es esencial recordar que esta propiedad se mantiene sólo para los análisis del 
Método II. 


20. Luminosidad de las galaxias 

La extensión de la luminosidad de una galaxia es indefinida, así se puede incluso considerar que es 
ilimitada, sin embargo la luminosidad es una característica bien definida y finita. 

Lo que caracteriza una galaxia desde el punto de vista de su observación es la distribución de la luz 
en una determinada área del cielo. Las estrellas son objetos puntuales para el observador cuando así 
se observan, sus imágenes aparecen en los detectores ocupando varios píxeles, lo que es debido a 
que el telescopio no tiene una capacidad ilimitada de resolución. A esto se añade para los 
telescopios en tierra, el efecto producido por la turbulencia atmosférica que emborrona las 
imágenes. En el caso de las galaxias, la distribución de luz ocupa un área claramente superior a la 
que supone el efecto combinado de la difracción del telescopio y del efecto atmosférico. En cada 
pequeña región de la imagen se puede medir el brillo por unidad de superficie y de tiempo. Así si 
sumamos esta intensidad para toda la superficie ocupada por la imagen, tendremos la luminosidad 
aparente de la galaxia, es decir, la energía que recibimos de ella por segundo. En cuanto 
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conozcamos la distancia a la galaxia, podremos obtener la luminosidad emitida por la galaxia. 
Como es bien sabido, la luminosidad que percibe un observador es inversamente proporcional al 
cuadrado de la distancia que le separa de la galaxia observada y por lo tanto el paso de luminosidad 
aparente a intrínseca es inmediato. 

Habitualmente la luminosidad se mide en una banda espectral determinada, dependiendo de los 
problemas que se quieran estudiar. Ahora bien la luminosidad de una galaxia que se observa en una 
banda detenninada depende de varios factores, algunos intrínsecos como es el contenido estelar y 
otro extrínseco como es la distancia. La distancia no sólo afecta a la cantidad de luz recibida de un 
objeto astronómico determinado sino que, como consecuencia del fenómeno del desplazamiento 
hacia el rojo, produce otros efectos englobados bajo la denominación de corrección k. Su razón de 
ser es relativamente simple, ya que supongamos que observamos una galaxia muy próxima, con una 
valor del desplazamiento hacia el rojo z muy bajo, prácticamente nulo. Supongamos también que 
observamos en el espectro visible, con una cámara que tiene delante un filtro que sólo deja pasar la 
luz en una banda que se extiende en longitudes de onda de 0,4 a 0,5 pm. Para esa galaxia lo 
observado y lo emitido corresponden al mismo rango espectral, 0,4-0, 5 pm. 

Consideremos ahora una galaxia mucho más lejana, con un valor z = 1. El filtro sigue siendo el 
mismo. Pero, ¿a qué corresponde ahora la medida? Por efecto del desplazamiento hacia el rojo, lo 
que ahora llega en las 0,4 pm tenía al salir del objeto, la longitud de onda de 0,4/(l + z) = 0,2 pm. 
Análogamente la radiación que recibimos a 0,5 pm salió de la galaxia a 0,25 pm. Así tenemos dos 
efectos en uno: por un lado la región espectral observada corresponde a la emitida entre 0,2 y 0,25 
pm, totalmente diferente a la que observábamos en la galaxia muy cercana. Además ahora estamos 
sumando la energía emitida en una región espectral de 0,05 pm, mientras que en el caso primero 
sumábamos en un intervalo espectral de 0,1 pm. 

La consecuencia es que no podemos comparar las propiedades de las galaxias a diferentes distancias 
si se observan a través de una misma banda sin tomar muchas precauciones. Incluso la morfología 
de las galaxias puede aparecer diferente al observador según la distancia a la que se encuentre, 
puesto que en cada caso estará definida por diferentes componentes estelares porque se encuentran a 
distancias diferentes, o lo que es lo mismo, a diferentes valores del desplazamiento al rojo z. Por 
esta razón la comparación sólo cabría hacerla entre galaxias similares en cuanto a morfología y que 
a su vez las distancias a las que se encuentran sean relativamente parecidas. 

Naturalmente la solución es observar la distribución espectral de la energía y la luminosidad 
bolométrica sumada en todo el espectro. En la práctica es muy difícil obtener ese tipo de datos, 
puesto que hay que hacer medidas con instrumentos y telescopios diferentes, que permitan cubrir 
desde los rayos X y el ultravioleta hasta el rango de la frecuencia de radio. Lo más común es que la 
información disponible, sobre todo para grandes volúmenes de datos, se limite a ciertas bandas 
espectrales o a un dominio espectral determinado. Normalmente por razones no sólo históricas sino 
también de adecuación, esas bandas acostumbran a estar en el dominio visible y en el infrarrojo 
próximo. En términos más precisos, el dominio habitual se extiende desde longitudes de onda desde 
0,34 pm hasta 2,5 pm. Sólo desde que tenemos la posibilidad de enviar telescopios al espacio 
exterior, hemos podido acceder a la información en el dominio del infrarrojo intermedio y lejano, en 
el de los rayos X y en el de los rayos gamma, a lo que hay que sumar los estudios en las ondas de 
radio. 

Así si queremos conocer las propiedades de una población general de galaxias y a diferentes 
distancias, tenemos que tener en cuenta las medidas en las diferentes bandas espectrales. La 
luminosidad en cada banda se llama color y el cociente entre las luminosidades en 2 bandas, o sea la 
diferencia entre las magnitudes correspondientes, es el índice de color de la galaxia. El uso de un 
color y uno o varios índices de color es una aproximación válida para el conocimiento de la 
distribución espectral de la energía de las galaxias cuando el grado de detalle que se necesita no es 
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demasiado alto. 

Dado que una galaxia es una mezcla de poblaciones estelares en distintas proporciones, sus colores 
corresponderán a esa mezcla de estrellas. Cuanto más dominante sea una población en una 
determinada banda espectral, más se aproximarán sus colores a los de las estrellas de ese tipo. De 
modo que lo que la caracteriza, es la presencia e importancia de las componentes principales, en 
particular, de las dominantes. De esa forma podemos hacernos una idea global de las características 
básicas de las propiedades de las galaxias tales como su luminosidad y su contenido estelar. 

La mayoría de esas galaxias que podemos ver, está en una rango limitado de distancias y por lo 
tanto de valores del desplazamiento al rojo y se puede hacer la comparación directamente. 

Así los colores e índices de color dan infonnación de la luminosidad total de cada galaxia y de su 
contenido estelar o al menos cuál es la fracción dominante. A medida que nos vamos hacia las 
galaxias espirales tardías en la secuencia de Hubble, los colores son más azules puesto que la 
fracción de estrellas jóvenes es mayor. Pero no se trata de una relación exacta sino de una tendencia 
a lo largo de la secuencia de Hubble con un cierto grado de solapamiento entre unos tipos y otros. 

Las galaxias más luminosas, las llamadas gigantes, pueden llegar a tener la luminosidad de varios 
billones de soles, mientras que hay galaxias de apenas algunos millones de soles. También se 
encuentra que en términos generales las galaxias más luminosas son las elípticas y, como podemos 
deducir, también son más rojas. A medida que se baja en luminosidad, encontramos galaxias de 
todos los tipos, si bien las poblaciones dominantes en el rango de baja luminosidad son galaxias 
tardías, de colores más azulados, y también algunas galaxias elípticas enanas, también más azules 
que las elípticas gigantes. 

21. Contenido estelar 

La descomposición de los contenidos de las propiedades observadas de una galaxia, cuando no se 
pueden resolver las estrellas individuales, cae bajo el título general de síntesis espectral. La 
luminosidad de la galaxia cuando se mide en alguna longitud de onda emitida, puede ser evaluada 
como la suma de los componentes que tiene la densidad de luminosidad intrínseca. 

Los tipos de componentes que nos interesan son: 

• Las estrellas: las de la secuencia principal, las gigantes, las supergigantes, las de la rama 
horizontal, todo como funciones del tipo espectral o de la temperatura y con preferencia 
alguna información de metalicidad. Las enanas rojas y blancas son tan débiles que sus 
contribuciones están siempre desbordadas por las incertidumbres en las poblaciones más 
luminosas. A veces las estrellas se observan indirectamente a través de la ionización del gas 
circundante como es el caso de las nebulosas planetarias y de las regiones H II. 

• El gas: visto en formas ionizadas (regiones H II, restos de supernovas, las regiones de 
emisión exóticas alrededor de los núcleos activos), en forma neutra y molecular (HI, CO, 
otras especies moleculares) y el gas de alta temperatura como son los elementos altamente 
ionizados a través de la absorción en los halos. 

• El polvo: detectado ya sea por la radiación de retorno de la luz estelar absorbida en el rango 
UV-visible en regímenes de infrarrojo lejano a sub milimétrico o a través de la absorción. 

El espectro observado se ajusta como una suma de funciones de los componentes con la esperanza 
de que astrofísicamente sean lo suficientemente distintas para dar resultados casi únicos. Algunos de 
estos conocimientos es implícito en tales supuestos optimistas y las magnitudes absolutas en algún 
determinada longitud de onda nos dice mucho acerca del tamaño de la galaxia. 
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Las distintas fuentes de radiación dominan en diferentes longitudes de onda, por lo que se puede 
empezar a descomponer las galaxias en sus constituyentes, incluso si tenemos solamente para 
trabajar la radiación integrada. 

Los componentes estelares, es decir el número de estrellas, pueden dominar en el rango ultravioleta, 
en el rango visible o en el rango infrarrojo lejano en función de la historia y la estructura de la 
galaxia. El predominio de los rayos X y la emisión significativa de radio son producidos por los 
núcleos activos galácticos. 

La luminosidad es otro factor que nos indica la cantidad de contenido estelar y su composición, ya 
que la luminosidad se refiere a la emisión de todo lo que brilla en la galaxia que fundamentalmente 
son las estrellas. La medida en una sola banda puede resultar engañosa no sólo por la corrección k 
cuando hay diferencias apreciables en las distancias, sino también como consecuencia de las 
diferencias en el contenido estelar. Por ejemplo la presencia de estrellas jóvenes es captada mejor en 
las bandas azules que en las rojas. La razón es que cuanto más luminosa es una estrella, más alta es 
su temperatura y mayor es la fracción de la energía que emite en las bandas azules del espectro. 
Pero las estrellas muy luminosas tienen una vida efímera, por lo que sólo están presentes en las 
zonas de fonnación estelar reciente. En cambio en las bandas rojas e infrarrojas dominan las 
estrellas más viejas y de menos masa que evolucionan muy lentamente y con carácter general 
constituyen la fracción dominante de la población. 


El contenido estelar es fúndamental para entender la historia de una galaxia, teniendo en cuenta la 
interacción de las poblaciones estelares con la materia interestelar y la dinámica de la galaxia. 
Baade reconoció una distinción básica entre las diversas partes de las galaxias del Grupo Local, así 
las estrellas más brillantes resueltas individualmente son de color azul o rojo. Las diferencias entre 
las distintas poblaciones pueden ser entendidas teniendo en cuenta los diagramas Hertzsprung- 
Russell de los grupos de estrellas jóvenes de menos de 10 9 años y los grupos de estrellas viejas de 
más de 10 10 años. Las estrellas jóvenes tendrán pocas gigantes rojas y una secuencia principal que 
llega a los colores azules y a las altas temperaturas, mientras que los miembros más brillantes de la 
población vieja serán gigantes rojas y la secuencia principal se truncará a temperaturas más bajas a 
medida que la evolución estelar disminuye con la secuencia de la masa. 

Los sistemas mejor estudiados de población II son los cúmulos globulares que tienen una edad 
grande, entre 1 y 1,4 x 10 10 años, y una metalicidad baja ~ 0,01 solar. Esto sobre todo no es una 
característica que define la población II como las protuberancias galácticas que tienen rangos que 
van hasta las estrellas de líneas fúertes con abundancia de metales más que el Sol. 

La interpretación de los detalles de una población estelar se complica por hechos tales como: 

1 . La rama de las estrellas gigantes se desplaza dependiendo de la metalicidad, la historia de la 
pérdida de masa y la mezcla de la superficie. 

2. La mayoría de las galaxias se observan sólo en luz integrada. 

3. La rama horizontal se desplaza con la abundancia de metal, importante en el azul y el 
ultravioleta. 

4. Se necesita la fúnción de luminosidad a lo largo del brazo gigante del diagrama HR. 

5. Las diferencias de edad pueden imitar las diferencias de abundancia de metal. 

6. Suele estar presente un rango de edad y de metalicidad. 

Aún con todo esto, las diferencias cinemáticas y de distribución entre las poblaciones son 
inconfundibles en las galaxias cercanas. Podemos ver donde ciertas características del diagrama 
Hertzsprung-Russell son por observación directa en las galaxias cercanas, ejemplificado por los 
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casos de la galaxia enana esferoidal Leo II y la galaxia enana Carina. 

En cuanto a las galaxias cercanas, podemos observar las estrellas más brillantes individuales que 
nos dicen más de lo que podemos extraer de la luz integrada. Las propiedades de estas estrellas 
dependen de su historia de pérdida de masa y por lo tanto en gran medida de la metalicidad. En la 
secuencia principal, la temperatura de una masa dada y un tipo espectral dado, será menor a 
mayores abundancias metálicas, mostrando cambios en la distribución de las estrellas en la parte 
superior del diagrama Hertzsprung-Russell, en la excitación que rodea las regiones H II y en los 
números relativos de las estrellas O y Wolf-Rayet. Los fuertes vientos en las estrellas Wolf-Rayet 
son impulsados en gran parte por la presión de la radiación de los iones metálicos en sus atmósferas, 
así se cree que estos son más numerosos a mayor metalicidad y de hecho las características del 
viento son más fuertes para los sistemas de mayor metalicidad, hasta el punto de que uno puede usar 
las líneas de viento del ultravioleta lejano como indicadores de metalicidad. La capacidad de 
profundizar en la población normal de una estrella gigante roja da la historia de la formación estelar 
en escalas de tiempo de gigaaños-luz. 

En las galaxias más distantes debemos interpretar la luz integrada y realizar algún tipo de síntesis 
espectral para que coincida con el espectro global observado. En principio se podrían recuperar las 
contribuciones relativas de los distintos tipos estelares si 

(1) entendemos todos los tipos que producen luz significativa, 

(2) los efectos geométricos (oscurecimiento, enrojecimiento) no son importantes, 

(3) se observa una línea de base de la longitud de onda suficientemente larga y 

(4) los datos son lo suficientemente buenos. 

La luz visible de las poblaciones viejas (elípticas, núcleos de espiral y protuberancias) trata de 
dividirse en partes iguales entre su procedencia de las estrellas gigantes rojas y las estrellas de la 
secuencia principal. 

Otra consideración es que muchas galaxias elípticas han mostrado un exceso inesperado de flujo 
ultravioleta de alrededor de 1500 Á, indicando que hay una importante población de estrellas 
calientes. Se cree ampliamente que las estrellas PAGB (post-asintótica gigante-rama) 
evolucionaron. Las profundas observaciones del ultravioleta con el observatorio HUT que sugieren 
que la principal fuente de esta luz ultravioleta puede ser diferente para diferentes 
luminosidades/metalicidades, implican la rama horizontal extrema para las galaxias elípticas 
luminosas, mientras que el componente ultravioleta de la protuberancia de la galaxia M3 1 es más 
caliente, lo que sugiere una mayor contribución de las estrellas PAGB. 

Las estrellas OB tienen la mayor parte de su luz en el ultravioleta ionizante, por lo que sólo se ven a 
través de las regiones H II. Por lo tanto se buscan marcadores indirectos de la formación de las 
estrellas a través de sus efectos en el medio interestelar. 

Los cúmulos de estrellas también pueden ser poderosos trazadores de la población estelar. Los 
cúmulos globulares son especialmente bonitos porque son brillantes y compactos y se pueden ver 
desde muy lejos. El censo de los cúmulos globulares en varias galaxias plantea algunos dilemas 
interesantes. La función de luminosidad de los cúmulos globulares es sorprendentemente 
consistente de una galaxia a otra, aproximadamente gaussiana con un valor máximo aproximado de 
M v = -7,5 que ha sido utilizado como un indicador de distancia. Sin embargo el número de cúmulos 
globulares varía enormemente. A menudo esto se cuantifica como una frecuencia específica S, el 
número de cúmulos globulares por unidad de luminosidad, donde la especificidad S = 1 
corresponde a un solo cúmulo con una magnitud M v = -15 de la luz estelar. Los valores oscilan 
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entre S = 0,5 en las galaxias espirales de tipo tardío hasta S = 1 para las galaxias espirales de tipo 
Sa/Sb, hasta S = 2,5 para las galaxias elípticas típicas aisladas, con valores superiores a 10 para 
algunos miembros del cúmulo. Además de esto, hay algunos casos con valores superiores a 30. 
Estos valores establecen límites estrictos sobre la historia de las galaxias, en particular la idea de la 
construcción de las galaxias elípticas por fusiones violentas de los sistemas de disco. Además 
algunos sistemas de cúmulos globulares muestran distribuciones bimodales de color, lo que sugiere 
la formación en momentos distintos durante la acumulación de metales, que es a grandes rasgos el 
caso de un escenario de fusión. Por otro lado las poblaciones de cúmulos globulares se 
correlacionan mejor con las propiedades de las galaxias de lo que cabría esperar de un esquema de 
fusión, lo que lleva a la idea de que implica una segunda época de la formación de cúmulos a partir 
del gas que ha caído de nuevo de un viento galáctico en lugar de una galaxia separada. 

22. Formación estelar 

En realidad la formación estelar corresponde a la evolución galáctica en un instante determinado. 
Por lo general las mediciones de la tasa de formación estelar (SFR) se aplican estrictamente sólo a 
las estrellas de tipo OB, pero se puede extrapolar a todas las estrellas masivas, dado que las menos 
masivas no se pueden distinguir de la población más vieja del fondo. Algunos indicadores 
relacionados con la formación estelar son: 

(1) Las líneas de emisión Balmer y otras líneas de recombinación 

(2) La emisión continua del ultravioleta de las estrellas calientes 

(3) La emisión térmica infrarroja 

(4) La emisión de radio continuo 

(5) Las emisiones de CO de las nubes moleculares y 

(6) La luz integrada de las estrellas 

22.1. Las líneas de emisión Balmer y otras líneas de recombinación 

El estudio de las líneas de emisión es una característica de las regiones H II, es decir, de las zonas 
de gas ionizado alrededor de los cúmulos de estrellas jóvenes que aún contienen estrellas de tipo 
OB. Estas estrellas son especiales, ya que son lo suficientemente calientes como para producir 
flujos importantes de radiación ionizante en la zona del límite de Lyman. Se pueden encontrar 
muchas regiones H II en las imágenes de banda estrecha de Ha si la extinción interna no es 
demasiado grande y también en los estudios de emisión de radio de la línea de recombinación. Para 
realizar medidas de la intensidad de las líneas de emisión en relación a la tasa de formación estelar, 
se debe considerar la física de la fotoionización y la recombinación. 

El hidrógeno es ionizado por la absorción de fotones del Lyman continuo (A, < 912 Á, energía por 
encima de 13,6 eV). La radiación que detectamos, surge de la recombinación de los electrones 
liberados con otro protón y haciendo un salto hacia el estado fundamental. 

En la denominada aproximación nebulosa, el átomo no se altera después de la recombinación, de 
modo que el salto radiativo posterior se rige sólo por los coeficientes de desintegración radiativa, es 
decir, el salto es rápido en comparación con la escala de tiempo de la fotoionización. En la mayoría 
de las regiones H II, el salto se detiene en n = 2 debido a la dispersión resonante de los fotones de la 
línea de Lyman a, por lo que también define un coeficiente de recombinación a partir de la suma 
anterior para n = 2. 

En el equilibrio, habrá un balance entre las tasas de fotoionización y de recombinación, lo que nos 
permite medir la luminosidad ultravioleta ionizante de una única estrella en relación a la intensidad 
de la línea de radiación alrededor del gas ionizado. En el caso de la ionización limitada, todo el flujo 
ionizante de una estrella es absorbida dentro de la nebulosa donde todo el material está ionizado 
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aunque hay algunos escapes de radiación ionizante. 


Si se trata de una sola estrella, la teoría de las atmósferas estelares predice el número total de 
fotones del Lyman continuo como una función del tipo espectral o la temperatura efectiva y de la 
clase de luminosidad o etapa evolutiva. Los cuerpos negros no son necesariamente buenas 
aproximaciones a los espectros estelares en este rango. Un cálculo de la tasa de formación estelar a 
partir de la luminosidad se basa en la tasa de emisión de fotones de Lyman continuo, el tiempo de 
vida y la masa, con un promedio ponderado adecuadamente para tener en cuenta la mezcla de las 
masas estelares que contribuyen. Como punto de referencia, el número de estrellas de tipo 07 
necesarias para producir una luminosidad H[3 dada es N(07) = 3,4 x 1(L 37 L (HP) erg/seg. Ha es 
aproximadamente 2,9 veces más fúerte que HP en condiciones de baja densidad. 


Las mediciones de las líneas de recombinación ópticas pueden utilizar la fotometría de apertura de 
banda estrecha o las imágenes y de ellas Ha es la más fúerte y la más fácil de tratar. El 
enrojecimiento siempre es un problema potencial a través de algunas regiones, aunque en general 
siempre lo es. También es necesario tener en cuenta la contribución de las líneas adyacentes 
prohibidas [N II] en la obtención de las intensidades puras de Ha. En la actualidad hay cientos de 
flujos integrados de Ha de las galaxias, que abarcan los tipos de Hubble, la luminosidad y el 
entorno. Una vez más y con frecuencia, es útil tratar con un ancho equivalente de la línea, dando 
una tasa de formación estelar nonnalizada en comparación con la media. 

No es sorprendente que la tasa de formación estelar por unidad de luz de las estrellas aumenta en las 
galaxias de tipos tardíos según el diagrama de Hubble, es decir, hacia los tipos Se. En cierta medida 
esto refleja las protuberancias dominantes de los tipos anteriores y la falta de información sobre el 
contenido del gas que hace que no esté claro lo que sucede dentro del propio disco. 

Las imágenes de la línea de emisión permiten el mapeo de la distribución en el espacio y de la 
luminosidad de un gran número de regiones individuales H II. A menudo las regiones luminosas H 
II se alinean muy bien con las características ópticas de las galaxias espirales, pero no se alinean tan 
bien con los brazos que solo son visibles en las regiones H II. En estos casos, los anillos de 
formación estelar son frecuentes y hay una gama de concentración en los brazos espirales. La 
función de luminosidad de las regiones H II está frecuentemente cerca de una forma de ley de 
potencia, pero hay variaciones entre las distintas galaxias de manera que no está claro si la 
distribución de la luminosidad o las propiedades de aglutinación cambian. Este tipo de análisis es 
particularmente vulnerable a los efectos del cambio de resolución lineal, en la toma de una serie de 
pequeñas regiones H II que parecen ser una única región luminosa. 

No toda la emisión Ha que alimenta las estrellas se origina en las regiones H II. La mayoría de las 
galaxias espirales tienen un medio interestelar difuso importante que contribuye hasta la mitad del 
flujo integrado de línea. Varios estudios del nivel de ionización y su nivel energético sugieren que 
gran parte de su ionización viene de los fotones del Lyman continuo que logran escaparse de las 
distintas regiones H II. 

22.2. La emisión continua del ultravioleta de las estrellas calientes 

La relación masa-tiempo de vida de las estrellas nos dice que las estrellas que son brillantes en el 
ultravioleta deben ser bastante jóvenes, es decir, tienen una edad inferior a 10 9 años. Por lo tanto ha 
habido interés en ver estrellas masivas y jóvenes directamente en el ultravioleta, donde se pueden 
detectar las estrellas poco masivas o lo suficientemente calientes para producir regiones H II. La 
medición es similar a la escala que se utiliza para la interpretación de Ha, excepto que ahora se trata 
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de la luminosidad en unidades de energía en lugar de unidades de fotones y se ve directamente la 
luz fotosférica. Sin embargo el enrojecimiento o la extinción es un efecto fuerte y esto introduce 
una incertidumbre importante. En estas longitudes de onda, el polvo provoca un efecto de valla, con 
muy poco margen de densidad de columna ni extinción significativa ni transmisión significativa. 

Cowie y otros han señalado que las estrellas responsables de la luz ultravioleta son estrellas que en 
un futuro serán supemovas y producen la mayor parte de los metales que se pueden reciclar para la 
posterior formación de las estrellas, siendo esto medible a través de las líneas de emisión. Esto es 
una restricción integral relativa a la luz ultravioleta de las galaxias y de la metalicidad presente en 
las galaxias. Los resultados actuales, por ejemplo los de los estudios del desplazamiento al rojo de 
Hubble Deep Field, indican que la mayor parte de la formación estelar ha ocurrido con un 
desplazamiento al rojo z > 3 y una fracción no trivial de ellas con un desplazamiento al rojo z 
aproximadamente 1. 

22.3. La emisión térmica infrarroja 

El estudio IRAS mostró que la emisión del infrarrojo lejano es ubicuo entre las galaxias espirales y 
las galaxias irregulares, incluso para algunas en las que los datos ópticos sugerían un contenido de 
polvo muy modesto. Una fracción de esta emisión es potenciada por las estrellas jóvenes, haciendo 
que la emisión del infrarrojo lejano sea un indicador muy tentador de fonnación estelar si podemos 
entenderlo correctamente. En la emisión térmica, los granos de polvo se calientan por la absorción 
de la luz de las estrellas, que opera más eficazmente en el azul y en el ultravioleta a medida que la 
longitud de onda se aproxima al tamaño característico del grano. Los granos fríos emiten como un 
cuerpo negro, modificado por una emisividad dependiente de la longitud de onda. Esto es así 
porque los granos son más pequeños que la longitud de onda máxima de cuerpo negro y por lo tanto 
no pueda irradiar estas longitudes de onda tan eficientemente como un radiador perfecto. 
Normalmente la emisión máxima corresponde a una temperatura de cuerpo negro de 20 - 40° K. 
Debe haber un rango de tamaño significativo para que existan las formas espectrales del infrarrojo 
lejano. A veces incluye el polvo muy frío medido en la ventana del submilímetro. A veces los 
componentes se atribuyen a los distintos regímenes de calentamiento: el entorno de las estrellas de 
tipo OB, las regiones cercanas a las estrellas más frías y la llamada emisión de cirros infrarrojos de 
una población de grano ampliamente distribuido calentado sólo por el entorno de la radiación 
estelar. La interpretación de la emisión del infrarrojo medio (10 pm) se complica por los pequeños 
tamaños de grano. Este tipo de grano puede absorber un único fotón ultravioleta y calentarse muy 
por encima de la temperatura de equilibrio en el campo de radiación y por lo tanto emite a una 
temperatura muy por encima de que proceda a su ubicación. 

La interpretación exacta del balance de energía en cada uno de los rangos ultravioleta-óptico- 
infrarrojo es increíblemente complicado, requiriendo el conocimiento de la distribución exacta de 
los distintos tipos estelares y de las poblaciones de grano. Las consideraciones globales son más 
interesantes, es decir, la energía total eliminada por la absorción del polvo en el visible y en el 
ultravioleta, debe surgir en el infrarrojo lejano. En algunas galaxias, la mayor parte de la luz 
ultravioleta es absorbida por el polvo. En este caso la luminosidad correspondiente al rango 10 - 300 
pm es igual que la emitida en el rango 912 - 3000 Á. Empíricamente hay una estrecha relación entre 
la emisión total del infrarrojo lejano y la línea Ha, lo que sugiere que la emisión del infrarrojo 
lejano está fuertemente acoplada a la tasa actual de formación estelar. Esto ha sido utilizado para 
calibrar las relaciones entre la luminosidad del infrarrojo lejano y la tasa de fonnación estelar. 

22.4. La emisión de radio continuo 

Las galaxias con formación estelar y los discos galácticos son emisores abundantes de radio, es 
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decir, de longitud de onda de centímetros y mucha de esta emisión debe estar relacionada con la 
formación estelar. Esto se puede ver a partir de las consideraciones morfológicas de las galaxias 
individuales, por ejemplo en mapas de radio versus Ha de las galaxias NGC 1569 y 2276, y la 
sospechosa estrecha correlación entre los flujos del infrarrojo lejano y del rango 6-20 pm para una 
amplia variedad de tipos de galaxias. La relación puede ser más bien indirecta. Los espectros de 
radio de estos sistemas no son el espectro plano, térmico y libre-libre de las regiones H II 
individuales, sino el espectro no térmico como la radiación de sincrotrón. Al parecer hay un papel 
dominante con respecto a las partículas aceleradas quizás en los remanentes de supernova, 
irradiando mientras se fonna la espiral a través de los campos magnéticos a gran escala. 

La emisión de radio es un marcador valioso en las regiones muy oscurecidas, como las galaxias 
seleccionadas del IRAS. De hecho la cartografía basada en el rango de la radio ha demostrado ser 
una herramienta útil en la identificación de las galaxias de infrarrojo fuerte en las magnitudes 
ópticas débiles. 

22.5. Las emisiones de CO de las nubes moleculares 

El descubrimiento de que gran parte del medio interestelar de la galaxia reside en nubes masivas 
revolucionó la visión de la formación estelar. Estas nubes son las precursoras inmediatas de la 
formación estelar y están en las regiones H II gigantes. De hecho la mayoría de las regiones H II 
Opticamente visibles existen como ampollas en los bordes de las nubes. Si se supone que los 
cúmulos de nubes están en cualquier lugar similar y que toda la masa límite para la fonnación de 
cúmulos de estrellas también es constante, de manera indirecta la intensidad CO nos dirá la tasa de 
formación estelar. De hecho las correlaciones existentes son consistentes con esta noción en las 
galaxias normales. 

Esta noción se rompe claramente bajo condiciones extremas y de hecho los sistemas de estallido 
tienen gran parte de su gas molecular en configuraciones compactas de alta densidad. Además, a 
baja metalicidad, la cantidad de CO por masa de H 2 cambiará, en gran parte porque la abundancia 
de C y O es más baja. 

22.6. La luz integrada de las estrellas 

La luminosidad total de una galaxia en una determinada longitud de onda nos da una pista 
importante sobre la historia de la formación estelar. La luminosidad total es la suma de las 
luminosidades de todas las estrellas que no han alcanzado sus estados compactos finales. La luz 
azul es emitida más eficientemente por las estrellas de unas pocas masas solares. Si su formación ha 
continuado de manera que estas estrellas que no son gigantes viejas o estrellas de la secuencia 
principal, dominan la luz óptica. La velocidad de la formación estelar viene dada por Gallagher, 
Hunter y Tutukov como SLR (masas solares / año) = 2,9 x 10" 9 Lg/L Sol . 

22.7. La ley de formación estelar en los discos galácticos 

Puesto que las estrellas vienen del gas y ahora podemos medir de forma más o menos directa los 
componentes apropiados de los gases, es lógico pensar que la tasa de formación estelar depende de 
las propiedades locales del gas. Durante muchos años la ley más ampliamente aceptada ha sido la 
ley Schmidt. Su formulación es SLR = cte x a aas N , donde N es el parámetro importante. Si se 

verifica esta ley, los resultados que da son contradictorios. El problema ha sido contabilizado por la 
constatación de que existe un umbral de densidad superficial de gas por debajo del cual 
prácticamente no hay fonnación estelar. Si la ley Schmidt es aplicable, está muy por encima de este 
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umbral. Hay una explicación dinámica plausible que implica la estabilidad del disco de gas en la 
presencia de la cizalla rotacional. El gas no se colapsa a menos que sea suficientemente denso para 
ser inestable bajo las condiciones locales de cizallamiento. 

23. Masas de las galaxias 

La distribución de la materia en las estructuras cosmológicas es una propiedad fundamental de su 
naturaleza, así como que es probable que la masa de un sistema sea el principal motor de su 
evolución. Esto es especialmente cierto en las estrellas cuya evolución depende casi totalmente de 
su masa inicial y su composición química en la secuencia principal, tal como se establece por el 
teorema de Vogt-Russell. La masa también juega un papel fundamental en la evolución galáctica. 
La mayoría de las galaxias han sido moldeadas a través de fusiones y de interacciones en forma 
jerárquica, donde los sistemas pequeños se fusionan con los más grandes. En los primeros tiempos, 
la formación de las estrellas fue lo más efectivo en las galaxias masivas, pero a medida que el 
Universo envejeció, probablemente la formación estelar se extinguió en estos sistemas masivos, 
pero continuó en las galaxias más pequeñas, un fenómeno que ahora se llama "downsizing". 

Así las estrellas más viejas se encuentran en los sistemas más masivos. La compleja interacción 
entre la eficiencia de la formación estelar y la extinción es probable que esté modulado por la masa 
total de la galaxia. Las mediciones de la distribución de la materia en el Universo permiten una 
variedad de pruebas de los modelos de formación de estructura a diferentes escalas. Por ejemplo, la 
distribución de las masas de las galaxias en todas las escalas pennite la comparación posible más 
cercana, aunque no directa, de las funciones de masa predichas de la materia bariónica y no 
bariónica en el Universo. La fracción relativa de la materia bariónica con respecto a la no bariónica 
también es indicativo en los procesos fundamentales, todavía poco conocidos, de la formación de 
las galaxias que normalmente dan lugar a relaciones de escala ajustados con base en las masas 
estelares y dinámicas de las galaxias. 

Debido a que las masas de las galaxias tienen un papel fundamental en nuestra comprensión de la 
formación y la evolución de las estructuras cósmicas, se tiene que estudiar los distintos estimadores 
de masas y su fiabilidad de las galaxias ricas y pobres en gas. Mientras que algunas técnicas 
permiten sólo la medición de masas de las galaxias a gran escala, otras permiten la descomposición 
de los componentes individuales de masas tales como el gas, las estrellas y la materia oscura a 
diferentes radios desde el centro de la galaxia. Los últimos métodos sondean el potencial 
gravitacional a través de la dinámica de trazadores visibles donde los bariones son dominantes o 
subdominantes. Aunque se puede asumir con seguridad que muchas galaxias se virializaron, siguen 
habiendo incertidumbres en sus estimaciones de masas debido a las anisotropías en las 
distribuciones de velocidad. Por otra parte las regiones dominantes de bariones siguen siendo poco 
conocidas, lo que complica la comparación directa de los modelos de formación de galaxias con los 
datos observados. 

Una vez determinada la población o poblaciones estelares dominantes de una galaxia, se está en 
condiciones de determinar la masa de esas poblaciones. Así para cada tipo de estrella se conoce la 
relación M/L entre su masa y su luminosidad. Los colores de la galaxia nos dan los tipos de estrellas 
dominantes, mientras que la luminosidad total nos indica la cantidad de estrellas que contiene. De 
modo que estimar la masa estelar (M e ) de una galaxia, a partir de los datos fotométricos, es directo. 
Normalmente la relación M e /L de una galaxia está en el rango 2-10 como corresponde a las estrellas 
que dominan su contenido. Pero esta masa estelar no es toda la masa de la galaxia, como se 
demostró de manera definitiva en la década de 1970. 
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La técnica más popular de la determinación de las masas de las galaxias consiste en la medición de 
los desplazamientos Doppler de las líneas atómicas de las nebulosas y/o estrellas debido a la 
dinámica intema. Los movimientos estelares también se pueden resolver en las galaxias más 
cercanas, como nuestra Vía Láctea, Andrómeda y otros sistemas estelares del Grupo Local. De lo 
contrario las masas de las galaxias de los sistemas más distantes se basan en espectros integrados. 
Otra estimador de masa consiste en convertir el perfil de la luz de la galaxia en un perfil de masa 
utilizando una relación estelar adecuada masa-luz. Una propuesta más global también ha 
involucrado el mapeo de los efectos de lente gravitacional, fuerte y débil. 

23.1. Distribución de las masas 

La masa de una galaxia y su distribución se obtiene de dos maneras: 

• una es utilizando los datos fotométricos como los perfiles de luminosidad basados en la 
relación masa-luminosidad y 

• la otra es la aplicación de la dinámica de los datos cinemáticos basados en el teorema del 
virial. 

El método fotométrico se ha utilizado para estimar la masa de las galaxias tempranas a principios 
del siglo XX calculando la densidad estelar en la vecindad solar. La densidad se multiplica por el 
volumen total de la galaxia para calcular el número de estrellas de masa solar. Esta estimación dio 
para la Vía Láctea una masa aproximada del orden de lO'hnasas solares. 

La mayor parte de la masa luminosa está ocupada por las estrellas y el resto, aproximadamente un 
10 %, está ocupado por los gases interestelares. Por lo tanto la distribución de la luminosidad estelar 
representa aproximadamente la distribución de la masa luminosa. La distribución de masa estelar se 
puede obtener de la fotometría superficial óptica e infrarroja de las galaxias espirales basándose en 
la relación masa-luminosidad (M/L). En particular las imágenes de la banda K del infrarrojo 
cercano (2,2 jum) son útiles para obtener una distribución aproximada de las estrellas que ocupan la 
mayor parte de la masa luminosa. La fotometría infrarroja a lo largo del plano galáctico se ha 
utilizado para obtener la distribución de la masa en la galaxia. Aunque el método fotométrico es 
conveniente para asignar aproximadamente la masa luminosa, varía con la relación M/L empleada. 
Con el fin de determinar la relación M/L, la medición de la masa independiente de la observación 
de la luminosidad es en alguna manera necesaria de antemano. Además la ambigüedad de la 
relación M/L asumida no puede dar información acerca de la materia oscura. Sin embargo la 
distribución de la materia luminosa es útil para tener una visión general de las masas de los 
componentes en la galaxia. 

Para calcular la masa que incluye la materia oscura y las masas invisibles como la de los agujeros 
negros, es necesario aplicar el método dinámico utilizando los datos cinemáticos. Se calcula la masa 
dinámica basada en el teorema del virial, suponiendo que las energías cinética y gravitatorias están 
en equilibrio para un sistema dinámicamente relajado. Para un objeto giratorio como el disco 
galáctico, se aplica el balance entre las füerzas gravitatorias y las fuerzas centrífügas. 

El método dinámico se divide en dos: uno es el método de descomposición y el otro es el método 
directo. 

El método de descomposición ajusta la curva de rotación a partir de una curva calculada como la 
suma de varios componentes de masa. Los parámetros dinámicos de los componentes individuales 
se determinan durante el proceso de ajuste. Este método es adecuado para calcular por separado las 
estructuras galácticas básicas, que suelen ser el objeto central masivo, la protuberancia, el disco y el 
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halo oscuro. Cada uno de estos componentes pueden tener sus propias propiedades evolutivas y 
dinámicas. El inconveniente de este método es que uno tiene que asumir a priori las formas 
funcionales de los componentes de las masas, que no necesariamente se pueden seleccionar 
únicamente mediante observaciones. Por lo tanto los resultados dependen de los modelos 
adoptados, las formas funcionales, así como de la consideración de cada uno en la estructura 
galáctica. 

Otro método es el método directo, en la que la distribución de la masa se calcula directamente a 
partir de los datos de la velocidad de rotación. Este método no emplea ningún modelo galáctico ni 
ninguna forma funcional, sino que calcula directamente la distribución de masas. Los resultados se 
obtienen a partir de la fotometría superficial y a partir de ellas, la distribución de la relación masa- 
luminosidad (M/L) dividiendo simplemente la densidad masa-superficie por la luminosidad 
superficial. Se encontró que la relación M/L así calculada, generalmente se incrementaba 
monótonamente hacia los bordes de las galaxias espirales, indicando la evidencia directa de materia 
oscura en el halo. 

23.2. Curvas de rotación 

23.2.1. Mediciones de la rotación galáctica 

La rotación de la Vía Láctea se ve claramente en los diagramas de velocidad radial-longitud (LV) a 
lo largo del plano galáctico, donde las intensidades de las línea espectrales se representan en el 
plano (1, V i sr ) y corresponden a las líneas de emisión HI A2 1 cm y CO a 2,6 mm. 

Las envolturas de las velocidades terminales positiva y negativa con 0 o < 1 <90° y 270° < 1 <360° 
respectivamente, se utilizan para determinar la curva de rotación interna dentro del círculo solar, es 
decir, para R < R 0 . Este método de velocidad terminal (tangencial) se aplica a las observaciones de 
las líneas HI y CO para la galaxia interior. Para obtener la curva de rotación externa, más allá del 
círculo solar, las distancias ópticas y las velocidades de las estrellas OB se combinan con las 
velocidades de la línea CO. El método del grosor de HI es útil para obtener la curva de rotación de 
todo el disco. Las mediciones de alta precisión del paralaje y los movimientos propios de las 
fuentes máser y de las estrellas variables Mira utilizando la técnica VLBI proporcionan una 
herramienta avanzada para obtener una curva de rotación más precisa. 

23.2.2. Las velocidad de rotación, la velocidad radial y el 
movimiento propio 

Teniendo en cuenta las constantes galácticas R 0 y Vo, se puede obtener la velocidad de rotación 
V(R) en el disco galáctico como una función de la distancia al centro de la galaxia R mediante la 
medición de la distancia r, de la velocidad radial v r y la velocidad perpendicular v p = pr de un objeto, 
donde p es el movimiento propio. El vector velocidad de una estrella en cualquier posición de la 
galaxia se determina mediante la observación de su posición tridimensional (r; 1; b) y su 
movimiento (v r ; v p ). 
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La distancia al centro de la galaxia R se calcula a partir de la posición del object (/; b; r) y Ro 
mediante la fórmula 
R = (r+Ro 2 ~2rRocosI) m 


La distancia r al objeto debe ser medido directamente por el método trigonométrico (paralaje) o 
indirectamente por mediciones espectroscópicas. 


Si se supone que la órbita de la estrella es circular en el plano galáctico, la velocidad de rotación 
V(R) puede obtenerse mediante la medición de la velocidad radial o el movimiento propio. La 
velocidad de rotación V(R) está relacionada con la velocidad radial v r mediante la fórmula 



También la velocidad de rotación se puede determinar a partir del movimiento propio p mediante la 

fórmula r> 

V(R) = — — (u p + VqcosZ) 


donde s = r -R 0 eos / 

El método que utiliza la velocidad radial se ha aplicado tradicionalmente a varios objetos estelares y 
se utiliza con mayor frecuencia en las regiones de formación estelar para determinar la curva de 
rotación más allá del círculo solar. En este método, las distancias r de las estrellas OB se miden a 
partir de su módulo de distancia de la magnitud aparente después de la corrección de la extinción y 
la luminosidad absoluta por el color de la estrella y el tipo espectral. Entonces la distancia r de la 
estrella se supone que es la misma que la de su nube molecular asociada y/o la región H II, cuya 
velocidad radial se obtiene mediante la observación de la velocidad Doppler de las líneas 
moleculares y/o de las líneas de recombinación. 

Se han obtenido las mediciones precisas de las velocidades de rotación, combinando las técnicas 
espectroscópicas y las técnicas VLBI observando el movimiento propio y la velocidad radial. Las 
mediciones trigonométricas (paralaje) de las fuentes de radio máser se utilizan para determinar la 
distancia r y el movimiento propio v p (= rp) y la velocidad radial de la misma fuente v r se mide 
mediante observaciones espectroscópicas del máser. 
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23.2.3. Método de la velocidad terminal: curva de rotación dentro del 
círculo solar 

A partir de los perfiles espectrales de los gases interestelares que se observan en las líneas de 
emisión HI >.21 cm. y CO >.2,6 mm en el primer cuadrante del plano galáctico (0 o < 1 <90°), se sabe 
que los gases dentro del círculo solar, muestran velocidades radiales positivas y los que están fuera 
del círculo solar, tienen velocidades negativas debido al movimiento del Sol. La velocidad máxima 
positiva se observa en el punto tangente en el que la línea de visión es tangencial al radio. Esta 
velocidad máxima radial v rm ax se llama velocidad terminal o velocidad en el punto tangente. Usando 
esta velocidad terminal, la velocidad de rotación V(R) se calcula como 

V(R) = V r max + V 0 sin / 

y la distancia al centro de la galaxia viene dada por 

R = Ro sin / 

Así la curva de rotación V(R) en el primer y cuarto cuadrantes del disco está determinada por la 
observación de las velocidades terminales en diferentes longitudes en 0 o < 1 <90° y 270° < 1 <360° y 
por lo tanto en varias distancias al centro de la galaxia. En el cuarto cuadrante en 270° < 1 <360° las 
velocidades terminales tienen valores negativos. 

23.2.4. Curva de rotación de la Vía Láctea 

La curva de rotación completa de la Vía Láctea se obtiene mediante la combinación de las 
velocidades de rotación observadas a partir de los distintos métodos. Sin embargo cuando se 
calculan las velocidades de rotación a partir de los datos, con frecuencia los observadores suelen 
adoptar diferentes parámetros. Esto ha dado lugar a curvas de rotación de la Vía Láctea en 
diferentes escalas. Con el fin de evitar este inconveniente, se obtuvo una curva de rotación unificada 
mediante la integración de los datos existentes volviendo a calcular las distancias y las velocidades 
para un conjunto nominal de la distancia al centro de la galaxia R y la velocidad circular del Sol 
como (Ro,V 0 ) = (8,0 kpc, a 200 km/seg). Una medición de alta precisión reciente de Honma (2007) 
utilizando VERA, dio como valores en la curva de rotación externa en (R, V(R)) = (13,15 ± 0,22 
kpc, 200 ± 6 km/seg). 

23.2.5. Mediciones de las velocidades de rotación de las galaxias 

Las curvas de rotación también son la principal herramienta para obtener la distribución de la masa 
en las galaxias y por lo general se obtienen a partir de las velocidades Doppler de las líneas de 
emisión tales como H, [NII], HI y CO, que son particularmente útiles para calcular la distribución 
de masas debido a las pequeñas dispersiones de velocidad de ~ 10 km/seg comparado con las 
velocidades de rotación de ~ 200 km/seg. Esto permite que prescindamos de la palabra presión en la 
ecuación del movimiento para el cálculo de la distribución de masas. Las galaxias esferoidales 
tienen altas dispersiones de las velocidades que se miden a partir de las líneas de absorción 
estelares. 

En las observaciones ópticas, con frecuencia se utilizan los espectros de rendija larga para deducir 
la curva de rotación de una galaxia a partir de las líneas de emisión. Las líneas de emisión H, [NII] 
y [SU] son las más utilizadas. Para un número limitado de galaxias cercanas, las curvas de rotación 
se pueden obtener a partir de las velocidades de las regiones H II individuales en los discos 
galácticos. En las galaxias tempranas, las nebulosas planetarias son valiosos trazadores de los 
campos de velocidad en los discos extemos, donde la luz óptica es débil. Los espectrómetros de 
Fabry-Perot se utilizan para obtener los campos de velocidad Ha. Los campos de velocidad cubren 
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todo el disco y calculan la curva de rotación de forma más precisa que las observaciones de rendija, 
mientras que requiere un análisis más sofisticado. 

Las líneas de emisión de ondas de radio son útiles para el estudio de todo el disco galáctico, porque 
la extinción es insignificante incluso en las regiones centrales, donde a menudo las líneas ópticas 
son objeto de una fuerte absorción por parte del polvo interestelar. La línea HI 12 1 cm es una 
herramienta poderosa para obtener la cinemática de las curvas de rotación exteriores, en parte 
debido a que su extensión radial es mayor que la del disco visible, mientras que a menudo es débil o 
ausente en las regiones centrales. 

Las líneas de transición de rotación de CO en el rango de ondas milimétricas en 12,63 y 1,32 mm 
son valiosas en el estudio de la cinemática de rotación de los discos intemos y no sólo por la mayor 
concentración del gas molecular hacia el centro. Las galaxias vistas de canto y de alta inclinación 
son particularmente útiles para el análisis de la curva de rotación para reducir al mínimo la 
incertidumbre derivada de las correcciones de la inclinación, por lo que las mediciones de radio 
libre de extinción son cruciales. Otra ventaja de la espectroscopia CO es su alta resolución espacial 
y de velocidad por las observaciones de interferometría. 

Método de la velocidad terminal 

Este método hace uso de la velocidad terminal en un diagrama posición-velocidad a lo largo del eje 
mayor. 

La velocidad de rotación se obtiene a partir de la velocidad terminal V t : 

Kot = Vt/sin i — (Eobs + l,/2 - 

donde Ei SM y £ obs son la dispersión de la velocidad del gas interestelar y la resolución de la velocidad 
de las observaciones respectivamente. La dispersión de la velocidad interestelar es del orden de Eism 
~ 5 para 10 km/seg, mientras que E 0 b S depende de los instrumentos. 

Ahora la velocidad terminal se define por una velocidad a la que la intensidad se vuelve igual a 

/« = [(r7/n,«) 2 + / | 2 cl I/2 

en el diagrama posición-velocidad observado, donde I max e h c son la intensidad máxima y la 
intensidad correspondiente al nivel del contorno más bajo respectivamente y q se toma 
generalmente como ~ 0,2% en lo que se traza el nivel de 20% del perfil de intensidad. Si la 
intensidad es débil, la ecuación da I t = h c que define aproximadamente los lugares a lo largo del 
nivel de contorno más bajo. 

Método de iteración 

Un método más fiable es reproducir el diagrama posición-velocidad observado mediante la 
corrección de las curvas de rotación obtenidos iterativamente. El método comprende el siguiente 
procedimiento. Se adopta una curva de rotación inicial RCo a partir de un diagrama posición- 
velocidad (PVo) obtenido por cualquier método anterior, por ejemplo, un método de intensidad 
máxima. Usando esta curva de rotación y una distribución radial observada de la intensidad 
(emisividad) de la línea utilizada en el análisis, se construye un diagrama posición-velocidad PVi. 
La diferencia entre este diagrama PVj calculado y el PVo original, por ejemplo, la diferencia entre 
las velocidades de intensidad máxima, se utiliza para corregir la curva de rotación inicial para 
obtener una curva de rotación corregida RCi. Esta curva de rotación se utiliza para calcular otro 
diagrama posición-velocidad PV 2 utilizando la distribución de intensidad observada y para obtener 
la siguiente curva de rotación iterada RC 2 mediante la corrección de la diferencia entre PV 2 y PVo. 
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Esta iteración se repite hasta que PV¡ y PV 0 pasan a ser iguales, de tal manera que la suma de la raíz 
cuadrada media de las diferencias entre PV, y PV 0 se hace mínima y estable. Se adopta RC¡ como la 
curva de rotación más confiable. 

Método del cubo tridimensional en el futuro 

Los métodos descritos anteriormente utilizan solamente una parte de los datos cinemáticos de una 
galaxia. El método de la próxima generación para deducir la rotación galáctica sería utilizar los 
datos espectrales tridimensionales de toda la galaxia. Esto puede ser particularmente útil para la 
observación de las líneas de radio, porque las líneas son transparentes en cualquier lugar del disco. 
En el método de iteración, se utilizan los diagramas posición-velocidad a lo largo del eje mayor. En 
el método tridimensional se emplearán la totalidad de los datos espectrales, que consisten en los 
espectros de todas las rejillas de dos dimensiones en el disco galáctico. Normalmente estos datos se 
registran como un cubo espectral o las intensidades I en todos los puntos en el (x,y,v) del espacio, 
tal como se obtienen por las observaciones de formación de imágenes espectrales de las líneas de 
radio, tales como CO y HI. Aquí (x,y) es la posición en el cielo y v es la velocidad radial. 

El procedimiento de reducción sería similar al del método de iteración: En primer lugar, se da una 
curva de rotación aproximada y se calcula un cubo espectral a partir de la curva basado en la 
distribución de densidad ya obtenida de la distribución de intensidad proyectada en la galaxia en el 
cielo. A continuación el cubo calculado (C) se compara con el cubo observado (O) para encontrar 
las diferencias. Entonces la curva de rotación asumida se corrige iterativamente de manera que la 
diferencia entre el O y C sea mínimo. La distribución de la densidad por si misma puede ser tomada 
como otro perfil desconocido a medir durante la iteración además de la curva de rotación. 

23.2.6. Curvas de rotación de las galaxias espirales 

Las curvas de rotación para los tipos de galaxias de Sa a Se correspondientes al disco y al halo son 
similares entre sí para diferentes morfologías de estod tipos. Esto sugiere que la forma del potencial 
gravitatorio en el disco y en el halo no depende fuertemente del tipo de galaxia. Se encuentra una 
correlación moderada entre la luminosidad total y la velocidad de rotación máxima, que se conoce 
como la relación Tully-Fisher. Las galaxias menos luminosas tienden a mostrar una curva de 
rotación externa creciente, mientras que la mayoría de las galaxias masivas tienen una rotación 
plana o ligeramente descendente en la parte más exterior. 

La forma de las curvas de rotación centrales dependen de la masa total y de los tipos de galaxias. 
Las galaxias masivas de tipos Sa y Sb muestran una pendiente ascendente y mayores velocidades 
centrales dentro de unos pocos cientos de pe del núcleo en comparación con las galaxias de tipo Se 
menos masivas y las galaxias enanas. Generalmente las galaxias enanas muestran una pendiente 
central suave. Esto está relacionado con la relación de masa protuberancia-disco: cuanto menor es la 
relación y por lo tanto más tardío es el tipo, más débil es la pendiente central. 

Para las galaxias masivas de tipo Sb, la máxima rotación aparece en un radio de 5 o 6 kpc, que es 
aproximadamente el doble del radio de escala del disco. Más allá de este máximo, generalmente la 
curva de rotación es plana debido al halo oscuro masivo. Las fluctuaciones de unas pocas decenas 
de km/seg debido a las estructuras no axisimétricas como los brazos espirales y las barras se 
superponen como ondas de velocidad. Con frecuencia las fluctuaciones del orden de 50 km/seg se 
superponen en las galaxias barradas, que indican movimientos no circulares en el potencial oval. 

Las curvas de rotación de las galaxias de tipos Sa y Sb, incluida la Vía Láctea, se pueden resumir 
que tienen: (a) una rotación de alta velocidad o dispersión en el núcleo debido a un núcleo de alta 
densidad y el agujero negro masivo con la disminución de la velocidad a un mínimo en R ~ de un 
pocas decenas pe; (b) una fúerte pendiente de la curva de rotación dentro de los 100 pe centrales 
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debido a la protuberancia; (c) un máximo en el radio de unos pocos cientos de pe debido a la 
protuberancia, seguido por una disminución a un mínimo en 1 a 2 kpc; entonces, (d) una pendiente 
gradual hasta un máximo en 5 a 7 kpc debido al disco; y (e) la rotación externa casi plana debido al 
halo oscuro hasta R ~ 20 - 30 kpc. Las galaxias de tipo temprano tienen mayores velocidades 
máximas de rotación que las galaxias de tipo tardío. Las galaxias de tipo Sa tienen velocidades 
máximas de alrededor de 300 km/seg y las de tipo Sb, 220 km/seg. 

Las galaxias de tipo Se tienen velocidades máximas menores que las de tipo Sa y Sb, que van desde 
<100 a - 200 km/seg con un valor medio de 175 km/seg. Las galaxias de tipo Se masivas muestran 
una fuerte pendiente nuclear similar a las de tipo Sb, mientras que las galaxias de tipo Se menos 
masivas tienen pendientes más suaves. También tienen una rotación plana en sus bordes exteriores. 
Las galaxias menos luminosas de tipo Se tienen una pendiente central suave de la velocidad de 
rotación, lo que aumenta monótonamente hasta el borde exterior. Este comportamiento es similar a 
las curvas de rotación de las galaxias enanas. 

23.2.7. Curvas de rotación de las galaxias barradas 

Las galaxias espirales barradas constituyen una fracción considerable de todas las galaxias de disco. 
Generalmente las propiedades de rotación a gran escala de las galaxias de tipo SBb y SBc son 
similares a las de las galaxias no barradas de tipo Sb y Se. Sin embargo su cinemática es más 
complicada debido al movimiento de streaming no circular por el potencial oval, lo que hace que 
haya campos de velocidad sesgados y ondulaciones en las curvas de rotación. La gran variación de 
velocidad aumenta desde el potencial barrado hasta una longitud de varios kpc en el orden de ± - de 
50-100 km/seg. Las simulaciones de los diagramas posición-velocidad para las galaxias barradas 
vistas de canto muestran grandes fluctuaciones de velocidad superpuestas a la curva de rotación 
plana. Para obtener resultados más cuantitativos, es necesario un análisis de la velocidad de dos 
dimensiones. Sin embargo, en contraste con las estructuras de masa como la protuberancia, el disco 
y el halo, la determinación de la distribución de masa en la barra a partir de datos observados, 
todavía no es sencillo debido a su gran número de parámetros a fijar, que son las tres longitudes 
axiales de la barra, la dirección del eje mayor, la amplitud de la densidad y la distribución de la 
masa. 

23.2.8. Curvas de rotación de las galaxias enanas 

La Gran Nube de Magallanes es la galaxia enana más cercana, que muestra una curva de rotación 
plana desde el centro dinámico hasta el borde exterior de R - 5 kpc a una velocidad -100 km/seg. 
Esta galaxia revela una propiedad cinemática particular: su centro dinámico está desplazado de 
manera significativa desde el centro óptico de la barra, lo que indica la existencia de una 
protuberancia masiva como componente de densidad que no es visible. La Pequeña Nube de 
Magallanes muestra un campo de velocidades complejo y los datos de su velocidad no son 
apropiados para calcular la masa porque se trata de una galaxia muy perturbada. 

Las galaxias enanas y las de bajo brillo superficial muestran una rotación lenta a < 100 km/seg con 
una pendiente monótonamente creciente de las curvas de rotación de sus últimos puntos medidos. 
Debido a la baja luminosidad, generalmente la relación masa-luminosidad es mayor que la de una 
galaxia espiral normal y la fracción de materia oscura es mucho mayor en las galaxias enanas que 
en las galaxias espirales. 

23.2.9. Curvas de rotación de las galaxias irregulares 

La morfología peculiar de las galaxias irregulares se produce principalmente por la interacción 
gravitatoria con la compañera. Cuando las galaxias interactúan gravitatoriamente, las mareas las 
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distorsionan y producen una morfología peculiar que desafía la clasificación reciente. Por primera 
vez Toomre y Toomre (1972) calcularon las interacciones de marea para simular algunas galaxias 
típicas distorsionadas. 

La galaxia enana de estallido NGC 3034 (M82) muestra una propiedad de rotación peculiar 
excepcional. Tiene una pendiente nuclear nonnal y velocidades de rotación normales que tienen una 
disminución kepleriana más allá del máximo nuclear. Esto puede surgir de un truncamiento de las 
mareas del disco y/o del halo debido a un encuentro con la galaxia M81. 

23.3. Distribución de la masa galáctica 

23.3.1. Distribución directa de la masa en las galaxias espirales 

Las distribuciones de las masas en las galaxias espirales pueden calcularse directamente de las 
curvas de rotación observadas en la misma forma que para la Vía Láctea. Los perfiles de densidad 
de masa superficial calculados para las galaxias de tipo Sb son similares a las de la Vía Láctea. 
También se sabe que los perfiles para las galaxias de tipo Sa a Se son muy similares entre sí a 
excepción de los valores absolutos. Se hace hincapié en que la estructura dinámica representada por 
el perfil de densidad es muy similar entre sí entre las galaxias espirales. Los perfiles de densidad de 
la masa superficial tienen unas características universales tales como: la alta concentración central, 
el disco exponencial y los exteriores debido al halo oscuro. 

23.3.2. Distribución del gas interestelar en la galaxia 

La curva de rotación de la Vía Láctea es útil no sólo para obtener la distribución de la masa, sino 
también para tener un mapa del gas interestelar. Dada una curva de rotación V(R), la velocidad 
radial v r de cualquier objeto cerca del plano galáctico en b - 0 o , se calcula únicamente para su 
distancia y su longitud (l,r). A la inversa, dada la velocidad radial y la longitud galáctica (v r ,l) de un 
objeto, su distancia al Sol determina su posición en el disco galáctico. Por lo tanto la distribución de 
los objetos y de los gases se puede obtener mediante la medición de las velocidades radiales a partir 
de las observaciones espectroscópicas, de las líneas de recombinación (regiones HII), de las líneas 
de emisión de L21 cm (nubes HI y gas difúso), de las líneas moleculares (líneas CO) y/o de las 
líneas de máser. 

El campo de velocidad radial se utiliza para determinar la posición (distancia r) de un objeto en la 
galaxia y del cual se conocen sus coordenadas y su velocidad radial, (l,b; v r ). La densidad de 
volumen del gas interestelar en una posición se obtiene a partir de la intensidad de la línea. Este 
procedimiento se llama transformación velocidad-espacio (VST) y es útil para producir un mapa de 
la distribución de densidad. Las posiciones de los objetos fuera del círculo solar se determinan 
únicamente por este método. Sin embargo dentro del círculo solar, la solución para la distancia es 
doble, apareciendo cerca o en otro lado lejos del punto de tangencia. Para resolver este problema, se 
requiere información adicional como los diámetros aparentes de las nubes y el espesor de la región 
HI y los discos moleculares. Con el método VST se pueden obtener los mapas del gas HI y H 2 . 

La combinación de los diagramas LV y el campo de velocidad, se obtiene una distribución de la 
densidad del gas interestelar en la galaxia. 
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23 . 3 . 3 . 


El halo oscuro 


El halo oscuro en la Vía Láctea 

La masa de la Vía Láctea dentro del círculo solar es de ~ 10 11 masas solares. La masa interior de la 
Gran Nube de Magallanes a 50 kpc puede llegar hasta 6x10 “masas solares y hasta los 200 kpc, la 
masa sería de al menos de 2xl0 12 masas solares. La Vía Láctea y la galaxia M31 son los principales 
miembros del Grupo Local, en torno al cual están orbitando muchas galaxias satélites y galaxias 
enanas. Las masas y las extensiones de sus halos oscuros alrededor de estas dos galaxias gigantes 
son cruciales para entender la dinámica y la estructura del Grupo Local. La curva de rotación 
externa de nuestra galaxia es clave para poner restricciones sobre la estructura del halo oscuro. 
Aunque la curva de rotación exterior está razonablemente ajustada por un modelo isotérmico, el 
modelo de halo podría no ser único y es difícil discriminar claramente el modelo isotérmico a partir 
de los modelos NWF y Burkert debido a la gran dispersión de los datos. La cinemática de las 
galaxias satélites y de las galaxias miembros en el Grupo Local permiten estimar el halo oscuro, que 
se considera que se extiende mucho más allá del disco galáctico y en el espacio entre cúmulos. 

En el interior de nuestra galaxia, es decir, R <~ 10 kpc, la velocidad de rotación se determina 
principalmente por las contribuciones de la protuberancia y del disco. Entre los tres perfiles del halo 
oscuro, sólo el modelo NFW predice una cúspide nuclear en la que la densidad de la materia oscura 
aumenta hacia el núcleo inversamente proporcional al radio. Sin embargo la densidad de la 
protuberancia se mantiene lo suficientemente grande en comparación con la densidad del halo 
oscuro en el centro galáctico. Los modelos isotérmicos y de Burkert del halo indican una parte 
plana de baja densidad en el centro, que también es mucho más pequeña que las densidades del 
disco y de la protuberancia. En consecuencia, en cualquiera de los modelos, la contribución del halo 
oscuro y de la velocidad de rotación es despreciable en el interior de nuestra galaxia. Por lo tanto es 
difícil discriminar los modelos del halo oscuro mediante su comparación con las observaciones en 
su interior, aunque allí los datos se obtienen con mayor precisión. La velocidad de rotación se 
vuelve sensible en los modelos de halo oscuro solamente más allá de ~ 20 kpc. 

Con el fin de discutir la distribución de la masa en el halo oscuro, es esencial el estudio de la 
cinemática de los objetos que rodean el disco galáctico. El modelo del halo isoténnico muestra que 
la curva de rotación es horizontal en los radios grandes. La distancia al centro de la galaxia Roe se 
calcula a partir de las coordenadas galácticas y la distancia heliocéntrica y la velocidad radial V r se 
calcula a partir de la velocidad radial heliocéntrica observada mediante la corrección de la rotación 
solar de V 0 = 200 km/seg en R = R 0 (radio solar). 

En el caso de los perfiles NFW y Burkert, la curva de rotación es similar en los radios 
suficientemente más grandes que el radio de escala. En consecuencia las curvas de rotación 
correspondientes a estos dos modelos son similares en R > 30 kpc. Si el valor del radio R es mayor 
que 150 kpc, el modelo NFW traza la envolvente superior mejor que el perfil isotérmico. Por otro 
lado el modelo isotérmico puede rastrear mejor el límite superior de la totalidad de las 
observaciones en el Grupo Local hasta ~ 1,5 Mpc. La galaxia M31, una de las dos principales 
galaxias masivas en el Grupo Local, se encuentra en la curva isotérmica. Estos hechos implican que 
la concentración de masa alrededor de la galaxia dentro de ~ 150 kpc está aislada de la distribución 
de la masa a mayor escala controlando todos los miembros del Grupo Local. Por lo tanto si está 
gravitatoriamente ligado al Grupo Local, existe una cantidad mucho mayor de masa oscura que el 
halo oscuro de la galaxia y que por lo tanto llena todo el Grupo Local. 

La relación de la masa bariónica de una galaxia con respecto a la masa de la materia oscura da 
importante información sobre el escenario de la formación de las galaxias. El límite superior de la 
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masa bariónica de la galaxia está aproximadamente representada por el disco más la masa de la 
protuberancia, que se estima es de M ba ryon - 0,83 x 10 n masas solares mediante el ajuste de la curva 
de rotación interna utilizando la protuberancia de De Vaucouleurs y el disco exponencial. 

La masa bariónica de las galaxias del Grupo Local puede compararse más con la masa total del 
Grupo Local. La masa total luminosa está representada por la de la Vía Láctea y la de la galaxia 
M31, que es aproximadamente el doble de la masa bariónica de la Vía Láctea, ya que la 
contribución de las otras galaxias pequeñas y enanas es insignificante. Se espera que exista 
aproximadamente el 80% de la materia bariónica del Grupo Local en el espacio intergaláctico sin 
ser capturado por las galaxias presentes. 

Las galaxias menos masivas están flotando en el océano de la materia oscura entre los dos grandes 
galaxias M31 y la Vía Láctea. Se conoce que las curvas de rotación de las galaxias enanas y las de 
tipo tardío aumentan monotónicamente hacia sus bordes, como se observa típicamente para la 
galaxia M33. 

Los halos oscuros en las galaxias 

En la década de 1970, se había reconocido que las curvas de rotación de las galaxias espirales eran 
planas a distancias tan grandes como R ~ 30-50 kpc de los núcleos mediante la espectroscopia de 
las regiones HII y la línea de emisión de HI. Las curvas de rotación planas sugirieron que la masa 
dinámica continuaba aumentando hasta las últimas regiones medidas de las galaxias. Teóricamente 
los halos de materia oscura fueron postulados que existían en cualquier galaxia espiral para que el 
disco sea estable de la fragmentación gravitatoria. Mediante el análisis de los movimientos de las 
galaxias satélites y de compañía, Einasto (1974) mostró que las galaxias espirales están rodeadas 
por halos oscuros masivos. Observaciones más profundas y de mayor resolución de las regiones HI 
con telescopios de síntesis revelan que para la mayoría de las galaxias espirales, las curvas de 
rotación permanecen planas más allá de los discos ópticos. 

La relación masa-luminosidad 

El mejor indicador de la materia oscura en una galaxia es la diferencia entre la masa de la galaxia 
calculada a partir de su luminosidad y la masa calculada a partir de las velocidades de rotación. 
Generalmente esta diferencia se indica por la relación de la masa dinámica versus la luminosidad, 
que se llama la relación de masa-luminosidad (M/L). La relación M/L es una clave para la 
distribución de la materia visible y la materia oscura. La mayoría de las investigaciones han 
asumido que la parte luminosa de una galaxia se compone de protuberancia y disco, cada uno con 
una relación constante masa-luminosidad. El supuesto "disco-máximo", que el componente de disco 
correspondiente a la curva de rotación, está dominado totalmente por la masa bariónica. 

La distribución de la relación M/L en una galaxia se obtiene mediante la medición de la densidad de 
masa superficial y los perfiles de luminosidad superficial. Las observaciones han indicado que la 
relación M/L es muy variable dentro de las galaxias individuales y aumenta rápidamente más allá 
del disco hacia los puntos medidos más lejanos. Generalmente la relación M/L aumenta hacia los 
bordes exteriores. 

23.3.4. Los brazos espirales 

Aunque generalmente las curvas de rotación de las galaxias son lisas y planas, a menudo las 
ondulaciones se superponen. La rotación máxima y las ondulaciones en la curva de rotación de la 
galaxia alrededor de ~ 5 kpc se desvían significativamente de la curva para el disco exponencial. 
Los mínimos de profundidad a los 3 y 9 kpc son otras perturbaciones importantes en la curva de 
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rotación. 


Además de los componentes dinámicos suaves y de revolución de la protuberancia, el disco y el 
halo oscuro, que son la estructura fundamental, se deben considerar los efectos de las estructuras de 
menor escala como los brazos espirales y la barra. Si la amplitud de la ondulación no es grande, se 
pueden tratar como una perturbación lineal de la estructura principal y se pueden representar 
mediante la adición de un pequeño ténnino de perturbación a los componentes principales. Si la 
amplitud del rizado es grande y comparable a las velocidades de rotación, se requiere un modelado 
más sofisticado para la perturbación no lineal. Ha habido una serie de simulaciones numéricas para 
analizar el efecto de una barra y los brazos espirales sobre la cinemática del gas interestelar y de las 
estrellas. Sin embargo el ajuste a las observaciones de dicha simulación numérica no lineal no es 
sencillo y los resultados no dan necesariamente soluciones únicas sobre la masa y la forma de la 
estructura perturbada. 

La Vía Láctea tiene prominentes brazos espirales gaseosos. La fracción de masa superficial del gas 
alcanza varios puntos porcentuales en el disco interior. En el disco exterior, llega a unas pocas 
decenas de pcs, pero la masa del halo oscuro excede mucho el disco. Por lo tanto la contribución de 
la masa gaseosa a la velocidad circular es insignificante en cualquier región de la galaxia. Esto 
significa que las ondulaciones observadas de ~ ± 10 km/seg en la curva de rotación no se pueden 
atribuir solo a los brazos gaseosos. Se pueden considerar algunas estructuras subyacentes más 
masivas. Si se supone que los brazos espirales logarítmicos de la perturbación de la densidad de 
unas pocas decenas de pe superpuestos en el disco son superpuestos, las ondulaciones en la curva de 
rotación se pueden reproducir. A fin de obtener un mejor ajuste a las observaciones incluyendo el 
dip a 9 kpc, un anillo o una onda de densidad de radio 1 1 kpc con una amplitud tan alta como ~ 0,3 
veces se requiere la densidad de disco subyacente. 

23.3.5. Barra 

El efecto de una barra en la cinemática es significativo en interior de la galaxia y de hecho las 
observaciones han revelado una barra en nuestra galaxia la Vía Láctea observando una asimetría en 
la distribución y la cinemática de la línea de emisión de CO en 360° < 1 < 30° con respecto al centro 
galáctico y se argumenta que se puede atribuir al movimiento no circular de una barra. Los 
movimientos no circulares similares impulsados por la barra también se observan en los discos 
moleculares de muchas galaxias espirales. 

De acuerdo con las observaciones del infrarrojo cercano, la longitud de la barra de la Vía Láctea es 
de ~ 1,7 kpc y el ángulo de inclinación de 13° de la línea que va del Sol al centro de la galaxia. En 
la región más interior, las observaciones muestran que la mayoría (~ 95%) del gas en el centro 
galáctico en R <~ 300 pe está girando en un anillo que muestra características de cuerpos rígidos en 
el diagrama posición-velocidad. Un pequeño porcentaje del gas exhibe velocidades prohibidas, que 
pueden ser debido al movimiento no circular en un potencial ovalado o por el movimiento de 
expansión. El hecho de que la mayoría del gas esté girando regularmente, indica que el gas está en 
órbitas circulares. 

23.3.6. El componente central masivo y el agujero negro 

Se han obtenido las curvas de rotación del centro de la Vía Láctea y las distribuciones de las masas 
de varias galaxias en una recopilación sistemática de diagramas posición-velocidad en las líneas CO 
y Ha. Cuando se observaron con suficientemente altas resoluciones, las velocidades más intemas de 
las galaxias tienen valores altos en el núcleo, lo que indica la existencia de núcleos de alta densidad. 
La alta densidad central no es una característica sólo de las galaxias masivas. La galaxia M33, que 
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tiene una pequeña protuberancia, exhibe velocidades centrales de hasta V = 100 km/seg. Así en las 
galaxias espirales, la contribución de una masa central es notable, excediendo a la contribución de 
densidad del disco y de la protuberancia. 

En muchas galaxias espirales como la Vía Láctea, la región más interna exhibe altas velocidades de 
rotación, ofreciendo evidencia de agujeros negros masivos nucleares. En consecuencia las 
velocidades orbitales en el centro disminuyen rápidamente desde una velocidad cercana a la 
velocidad de la luz hasta los 100-200 km/seg de las velocidades de rotación de la protuberancia y el 
disco. 

En la Vía Láctea, las observaciones infrarrojas de los movimientos propios de las estrellas 
circumnucleares revelaron que el centro galáctico anida un agujero negro con una masa de 3,7 x 10 6 
masas solares coincidiendo con Sagitario A* . En la galaxia cercana NGC 4258, las líneas de máser 
de agua a 22 GHz que se observan desde un disco de radio 0, 1 pe en rotación kepleriana, se atribuye 
a un agujero negro masivo de una masa de 3,9 x 10 7 masas solares. Las observaciones VLBI de las 
líneas de máser de agua han revelado un toro nuclear de rotación rápida en varios núcleos activos de 
galaxias cercanas. 

La existencia de objetos masivos en los núcleos está sin duda relacionada con la actividad nuclear 
como consecuencia de la entrada rápida de gas en el paso del potencial gravitatorio. Sin embargo la 
actividad no está siempre relacionada por la estructura dinámica. Está bien establecido que las 
curvas de rotación, y por lo tanto las distribuciones de masa fundamentales en las regiones 
centrales, son muy similares entre sí. Mostrando la misma estructura dinámica, algunas galaxias 
exhiben actividad nuclear, mientras que otras no la exhiben. 

De hecho las curvas de rotación central de alta precisión para las galaxias de estallido, las galaxias 
Seyfert, los LINERs y las galaxias con chorros nucleares no muestran ninguna particularidad 
especial en sus distribuciones de masa. La galaxia de estallido típica M82 muestra la rotación 
central normal, excepto que su rotación externa está disminuyendo debido al truncamiento del halo 
oscuro. Incluso una galaxia muy activa como la NGC 5128 muestra una curva de rotación nonnal. 
El lóbulo de la galaxia NGC 3079 tiene una fuerte actividad nuclear y unas propiedades de rotación 
habituales. 

Es probable que la actividad nuclear se desencadene por causas locales y temporales alrededor de 
los núcleos centrales masivos y los agujeros negros, mientras que la estructura dinámica subyacente 
es estable y universal en cualquier galaxia. El mecanismo posible sería un flujo intermitente 
entrante de gas en un toro circumnuclear, a la que el gas del disco se está acumulando 
continuamente por la pérdida secular del momento angular por una barra o los brazos espirales. 
Debido a que el gas de acreción sería grumoso, el toro se distorsionará del potencial de revolución, 
provocando el flujo de streaming no circular provocando choques e intercambios de momentos 
angulares entre los grupos. Algunos grupos perderán momento angular y el núcleo se acrecerá. 


24. Galaxias espirales 

La característica principal de una galaxia espiral es su disco estelar extendido. Las estrellas en el 
disco de una gran galaxia espiral, como nuestra Vía Láctea, siguen órbitas casi circulares con muy 
poco movimiento aleatorio. En las galaxias más pequeñas, los movimientos aleatorios son 
proporcionalmente más grandes, pero la mayor parte de la energía cinética del disco se encuentra 
todavía en la rotación. Debido a que las estrellas tienen poco movimiento vertical perpendicular al 
plano del disco, el disco puede ser bastante delgado. 
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La mayoría de las galaxias gigantes de disco son sistemas compuestos y probablemente muchos de 
ellos tienen un halo estelar pobre en metales como el de la Vía Láctea. Pero el halo representa sólo 
un pequeño porcentaje de la luz de la galaxia y se extiende en un volumen enorme, por lo que el 
brillo de la superficie es bajo, haciéndolo difícil de estudiar. La densa protuberancia interior es 
prominente en las galaxias de tipos Sa y SO y es menos importante en las galaxias de tipos Sb y Se y 
no existe en las galaxias de tipos Sd y Sm. Las estrellas de la protuberancia tienen considerables 
movimientos aleatorios y están mucho más apretujadas que en el disco. Las protuberancias son en 
general más redondeadas a diferencia de los discos que son muy aplanados. Tienden a ser pobres en 
gas, a excepción de sus regiones más internas. En algunos casos pueden haber pequeñas galaxias 
elípticas dentro de un disco. La protuberancia puede acumular suficiente gas para alimentar 
violentos estallidos de fonnación estelar. 

24.1. La distribución de la luz de las estrellas 

La luz que nos llega en la actualidad directamente de las estrellas del disco de las galaxias es 
principalmente en la región del infrarrojo cercano del espectro: las estrellas viejas, como las 
gigantes de tipo K, dan la mayor parte de su luz en longitudes de onda cercanas a 1 pm. Gran parte 
de la luz azul de las estrellas masivas calientes es interceptada por el polvo circundante y se vuelve 
a radiar en el infrarrojo lejano, más allá de las 10 pm. La luz visible es la siguiente en importancia, 
así los fotones ultravioletas no transportan mucha de la energía, excepto en las galaxias irregulares 
donde el polvo es menos abundante y la luz de las estrellas calientes jóvenes escapa más fácilmente 
de la absorción. Históricamente las galaxias se han estudiado principalmente por la fotografía óptica 
y aunque los detectores de infrarrojos están mejorando rápidamente, las imágenes ópticas todavía 
producen la mayor parte de nuestra información acerca de la estructura galáctica. 

24.2. Fotometría superficial de las galaxias de disco 

El brillo de la superficie se mide generalmente en unidades de arco segundo cuadrado: el flujo 
proveniente de cada arco segundo cuadrado de la galaxia se expresa como una magnitud aparente. 
En el centro de la galaxia NGC 7331, el brillo superficial en la banda I es de 15 arco segundo' 2 . Las 
galaxias no tienen bordes exteriores bien delimitados en cuanto a su luminosidad. Por razones 
históricas y técnicas, se suele medir el tamaño de una isofota determinada en la banda B, centrada 
cerca de los 4400 Á. En la galaxia NGC 7331, el radio de esta isofota de 25 arco segundos' 2 es de 
315. 

La integración del brillo de la superficie sobre la totalidad de una imagen de la galaxia y la 
extrapolación dan la magnitud aparente total. Los catálogos suelen dar estos valores en la banda B o 
en la banda V a 5500 Á. Una galaxia vista de cara sería más brillante que la misma galaxia vista con 
un ángulo, ya que la luz estelar que abandona el disco con una inclinación debe viajar más lejos a 
través de la capa absorbente de polvo interestelar en el disco. Por lo tanto para comparar los 
verdaderos brillos de las galaxias que observamos en diferentes inclinaciones, debemos tratar de 
compensar la atenuación del polvo. Por último se debe corregir el efecto de polvo en primer plano, 
dentro de nuestra propia Vía Láctea. Los catálogos a menudo citan magnitudes totales corregidas a 
vistas de cara. Para la galaxia NGC 7331, la magnitud total corregida en la banda B es 9,37, y en la 
banda V es ~ 0,6. 

En el disco estelar, el brillo de la superficie sigue con frecuencia una forma exponencial aproximada 
dado que la densidad de las estrellas en el disco varía de acuerdo con una fónnula exponencial 
doble. Cuando se mide en la banda B en lugar de la banda I, la longitud de la escala es típicamente 
de aproximadamente ~ 20% mayor debido a que los discos se hacen más rojos hacia el centro. La 
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parte interior del disco es normalmente más rica en elementos pesados y las estrellas ricas en 
metales son más rojas. El disco exterior puede tener una mayor fracción de estrellas azules jóvenes 
o puede estar menos fuertemente enrojecida por el polvo. La parte exponencial del disco estelar en 
muchas galaxias de disco parece terminar en algún radio máximo, por lo general en el rango de 10 a 
30 kpc. Más allá del radio máximo, el brillo superficial disminuye más fuertemente, pero esto no es 
el borde de la galaxia, ya que el gas HI y algunas estrellas del disco se pueden encontrar aún más 
lejos. 

En los radios pequeños, el brillo de la superficie es mayor en cuanto la luz adicional proviene de la 
protuberancia central. Algunas protuberancias están claramente redondeadas, mientras que otras son 
casi tan planas como el disco. Dado que contiene principalmente estrellas más viejas y enrojecidas, 
la contribución de la protuberancia es relativamente mayor en la luz roja y menor en la azul. 

En general las galaxias espirales se vuelven más azules y más débiles a lo largo de la secuencia de 
SO a Sd y Sm. Debido a que todas estas galaxias espirales están casi a la misma distancia de 
nosotros, las que aparecen más brillantes, son también las más luminosas. Pero una de las 
desventajas de la observación de un grupo es no obtener una muestra completa de todo tipo de 
galaxia y tal vez ni siquiera tener una buena muestra en promedio de las galaxias. 

El color de las galaxias SO es aproximadamente el de las estrellas gigante de tipo K, ya que están 
ausentes las jóvenes estrellas azules y la mayor parte de la luz proviene de estrellas rojas que han 
evolucionado más allá de la secuencia principal. Las galaxias de tipo Sd y Sm son más azules 
porque tienen una mayor fracción de estrellas jóvenes y sus colores de banda óptica son similares a 
las estrellas tardías de tipo F y G. 

Normalmente la mayor parte de la luz de las estrellas proviene de un disco de aproximadamente un 
10% tan grueso como ancho. Algunas galaxias de tipo Se y Sd son muy delgadas, incluso con un 
aplanamiento más extremo, mientras que las galaxias de tipo Sm y las galaxias irregulares, el disco 
es bastante grueso y esponjoso. 

Las galaxias espirales de bajo brillo superficial son menos luminosas y proporcionalmente son más 
ricas en gas HI. Al igual que las galaxias enanas irregulares, no han sido eficientes en la conversión 
de su gas en estrellas. Las galaxias de tipo Sa y Sb en promedio tienen tanta luminosidad y discos 
de mayor brillo central que las galaxias de tipo Sd. Las galaxias irregulares tienen valores aún más 
bajos para ambas características. 

También se pueden utilizar los dispositivos de estado sólido para detectar fotones infrarrojos en la 
longitud de onda X < 40 pm. Los granos de polvo afectan a la luz de longitud de onda más larga con 
menos fúerza, por lo que las imágenes infrarrojas de las partes centrales de las galaxias pueden 
revelar estrellas que en longitudes de onda ópticas están ocultos detrás de polvo. 

Una imagen infrarroja en la banda K de 2,2 pm de unos pocos arcosegundos del centro de la galaxia 
espiral MI 00 revela una barra central, con pocas señales de los 4 brazos espirales tan claramente 
delineados en la luz visible. Debido a que las estrellas jóvenes y calientes de tipo O y B emiten 
relativamente poca luz del infrarrojo cercano de una galaxia, las imágenes en estas longitudes de 
onda se utilizan para investigar las viejas poblaciones estelares. En el infrarrojo, los brazos espirales 
aparecen generalmente más suaves y menos prominentes, lo que demuestra que gran parte de su luz 
proviene de jóvenes estrellas masivas y su aparición en las longitudes de onda visibles está 
fuertemente influenciado por las bandas de polvo. 
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En las longitudes de onda ultravioletas 1000 Á < X <3000 Á, casi toda la luz de una galaxia normal 
viene de sus estrellas más calientes. Una imagen ultravioleta de una galaxia espiral nos da una 
instantánea de la formación estelar en el disco y no se ven las estrellas más viejas distribuidas con 
mayor suavidad. La barra central, que se compone en gran parte de las estrellas viejas y de mediana 
edad, ha desaparecido. Se ven islas brillantes de luz a lo largo de los brazos espirales, donde grupos 
de estrellas masivas de vida corta han nacido en nubes moleculares gigantes. Su brillantez depende 
tanto de la cantidad de estrellas calientes que se concentran allí y en las brechas del polvo 
oscurecido que permite que la luz brille a su través. Cuando nos fijamos en las imágenes ópticas de 
las galaxias con desplazamientos al rojo z ~ 1, estamos viendo que la luz se emite como radiación 
ultravioleta, desplazado hacia el rojo por la expansión cósmica. Se debe tener cuidado de comparar 
estas imágenes ultravioleta de galaxias cercanas en lugar de con su apariencia óptica. 

Dado que el polvo es muy opaco en estas longitudes de onda más cortas, se puede absorber gran 
parte de la luz ultravioleta de una galaxia. En una galaxia como la NGC 7331, son absorbidos el 
20% -30% de los fotones ultravioletas, pero sólo un pequeño porcentaje escapa de las galaxias con 
una gran tasa de formación estelar. El polvo vuelve a emitir esta energía en longitudes de onda 
infrarrojas. La mayor parte de la energía se irradia en la banda de las 100 pm por el polvo con 
temperaturas de ~ 20-30° K. En las longitudes de onda más cortas, se ve la emisión del hidrógeno 
molecular calentado y de las moléculas muy grandes conocidas con el nombre de hidrocarburos 
aromáticos policíclicos. 

Los discos de las galaxias espirales no son brillantes en la banda de los rayos X. El gas interestelar 
es frío y los remanentes de supemova se expanden supersónicamente. El gas calentado por los 
estallidos, los vientos calientes de estrellas jóvenes y las estrellas binarias son las principales 
fuentes de rayos X. En un estallido estelar, los vientos estelares y los remanentes de supernova se 
superponen para calentar una burbuja de gas que se puede romper a través del denso gas que los 
rodea, dejando la galaxia como un superviento. 

24.3. Gas 

La mayor parte del gas de una galaxia espiral se encuentra en el disco. El hidrógeno atómico frío 
(HI) y el molecular (H 2 ) son la materia prima a partir de la cual la galaxia crea nuevas estrellas. El 
gas frío puede ser visto directamente por su emisión en las líneas espectrales en las longitudes de 
onda de radio, que se propagan sin obstáculos a través del polvo del disco. Si está ionizado por la 
radiación ultravioleta de las estrellas calientes o por una onda de choque, se ve en las líneas de 
emisión ópticas como Ha. A partir de sus líneas espectrales, también se puede medir su velocidad 
en cada punto dentro de la galaxia y así explorar su movimiento. 

Al igual que en la Vía Láctea y en la galaxia M3 1, el centro de la galaxia es en gran parte pobre en 
gas, mientras que el hidrógeno atómico se amontona en un anillo a varios kiloparsecs de radio. El 
gas se extiende mucho más uniformemente que la luz estelar. La densidad máxima en el anillo es 
sólo unas pocas veces más grande que el promedio, mucho menos que la variación de 10000 veces 
del brillo superficial que se ve. El disco de HI es más grande que el de las estrellas. En la medición 
de su tamaño con relación al radio donde la densidad se reduce a 1 Mpc 2 , se encuentra que se 
extiende a aproximadamente dos veces el tamaño del R25 óptico. La capa de HI se extiende 
significativamente más allá de 2 veces R25 en sólo el 10-20% de las galaxias espirales. 

La densidad media de la columna de hidrógeno neutro es aproximadamente igual en todas las 
galaxias espirales, incluso aquellas con discos de bajo brillo superficial. Esto puede ser debido a la 
autoprotección. Una capa de espesor suficiente de gas HI puede absorber prácticamente todos los 
fotones ultravioletas que tendrían suficiente energía para romper las moléculas de hidrógeno. Si la 
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densidad superficial del gas es mayor que aproximadamente 4 Mpc' 2 , los átomos más profundos en 
la capa se combinarán en moléculas H2, protegido por el gas atómico por encima y por debajo. 


En las zonas más exteriores de la galaxia, se encuentra gas pero muy pocas estrellas. No es del todo 
claro porque el disco exterior muestra tan poco entusiasmo por la formación de estrellas y tal vez es 
porque la mayor parte del gas es demasiado difuso para actuar de forma gravitatoria. La rotación 
diferencial del disco conlleva el colapso de las nubes de gas antes de que puedan dar a luz a las 
estrellas. No se sabe si el borde de la región HI marca el final del gas en el disco de la galaxia o si 
además hay gas en su exterior que es ionizado por la radiación intergaláctica. 

No se pueden buscar directamente las líneas de emisión del hidrógeno molecular frío. En lugar de 
ello, su búsqueda se basa en la detección de las líneas espectrales de moléculas como el monóxido 
de carbono, por lo general en longitudes de onda milimétricas. Los receptores de radio en las 
longitudes de onda centimétricas funcionan mejor que las de la región del milímetro y, a nivel local, 
la relación de moléculas de CO a H2 es sólo aproximadamente de 10 4 . De ahí que las observaciones 
de gas molecular son menos sensibles que las del HI. Por lo general es más fácil detectar una masa 
determinada de gas atómico que la misma cantidad de material molecular. Pero debido a que la 
longitud de onda utilizada es más corta, con frecuencia los mapas de gas molecular tienen una 
mejor resolución espacial que los de HI. Las emisiones de CO en las galaxias espirales es 
generalmente más intenso en las regiones interiores y es allí donde hay la mayor parte del gas 
molecular. Algunas galaxias espirales, como la Vía Láctea y la NGC 7331, tienen un anillo interior 
de gas molecular denso, mientras que en otras los valores máximos de emisión de CO están en su 
centro. A diferencia del HI, el gas molecular no se detecta generalmente más allá del disco y la 
mayoría del gas en el disco es atómico. 

El contenido de gas de las galaxias de tipo SO es muy diferente del de las galaxias espirales en 
general. Los discos que contienen estrellas en la mayoría de las galaxias de tipo SO, tienen tan poco 
gas que es difícilmente medible. La formación de estrellas o algún otro proceso ha agotado el gas, 
dejando restos estelares en forma de discos, donde no se han generado nuevas estrellas desde los 
últimos gigaaños-luz. A menudo este gas no está en el disco de la galaxia ni comparte el 
movimiento orbital de las estrellas del disco, sino que forma un anillo inclinado que rodea la 
galaxia. Ocasionalmente la rotación del gas es retrógrada, es decir, es opuesto a la rotación de las 
estrellas del disco y en otros casos órbita como un anillo polar, perpendicular al disco de la galaxia. 
Debido a que el momento angular del anillo y el de la galaxia central son tan diferentes, se piensa 
que el gas fue capturado en una etapa tardía después de la formación del cuerpo central de la 
galaxia. En una pocas galaxias de tipo SO como la NGC 4550, unas pocas estrellas del disco giran 
en el sentido opuesto al de la mayoría, por lo que se presupone que se formaron a partir del gas que 
llegó con posterioridad y que fue capturado en una órbita retrógrada. Las estrellas que giran en 
sentido contrario no son habituales y se han detectado menos de un 1% de todas las galaxias de 
disco. 

24.4. La curva de rotación 

El movimiento predominante del gas en una galaxia espiral es la rotación. Las velocidades 
aleatorias en el gas HI son por lo general del orden de 8-10 km/seg, incluso menos que las estrellas. 
Así que la deriva asimétrica es pequeña y se puede suponer que, en un radio R, una nube de gas 
sigue una trayectoria casi circular con una velocidad V(R). Todo lo que podemos detectar de este 
movimiento es la velocidad radial Vr hacia o lejos de nosotros. Su valor en el centro de la galaxia es 
la velocidad sistémica. Supongamos que observamos un disco en rotación circular pura y un ángulo 
de visión i. Se puede especificar la posición de una estrella o de una nube de gas por su radio R y el 
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azimut (p, medido en el disco desde el diámetro AB perpendicular a nuestra línea de visión. Allí la 
velocidad radial es 

Vv(R, i ) = V sys + V(R) sin i eos cp. 

Los contornos de los puntos con Vr constante con el mismo valor de V(R) eos (p, forman el llamado 
diagrama de araña. La línea AB es el eje mayor cinemático, el azimut donde Vr se desvía más de 
V sys . En las regiones centrales donde aproximadamente V(R) vale R, los contornos son paralelos al 
eje menor. A medida que nos alejamos del centro donde la velocidad de rotación es casi constante, 
su valor se aleja radialmente del centro. Si V(R) comienza a disminuir, los contornos extremos de la 
velocidad se cierran sobre sí mismas. Tomando V max como el valor máximo de la curva de rotación 
de la galaxia, el diferencial entre los valores más grandes y los más pequeños de la velocidad 
medida es W = 2V max sin i. 

En muchas galaxias, como nuestra Vía Láctea, la inclinación i cambia con el radio, es decir, el disco 
de gas se ha deformado. Entonces la parte exterior del diagrama de araña está generalmente girado 
con respecto a la región interior. Se puede utilizar este ángulo con el eje mayor cinemático para 
deducir la cantidad de deformación. Si Vr = 0 a lo largo del eje menor aparente, el gas debe tener 
algún movimiento hacia o lejos del centro de la galaxia. El movimiento radial es característico de 
las galaxias barradas, donde el gas sigue órbitas ovales alargadas. Los movimientos aleatorios de las 
nubes de gas y las velocidades de los flujos inducidos por los brazos espirales, también distorsiona 
los contornos. Pero el patrón de araña característico generalmente es visible. 

Se puede encontrar V(R) y la inclinación i por la elección de valores de modo que los contornos de 
velocidad calculados están cerca de los medidos en HI. Como sucede en muchas espirales gigantes, 
la parte ascendente de la curva de rotación es muy inclinada. Con frecuencia las observaciones de 
HI carecen de la resolución espacial para seguir la fuerte pendiente. En todos los radios, la 
velocidad angular V(R) /R está disminuyendo, ya que el gas más lejos del centro tarda más en 
completar una órbita alrededor del centro galáctico. Esta rotación diferencial es típica de las 
galaxias espirales. 

24.5. Brazos espirales y barras galácticas 

Los brazos de las galaxias espirales son las estructuras luminosas más llamativas en cualquier atlas 
de galaxias, pero aún así la estructura espiral tiene sus aspectos desconcertantes. Casi todas las 
galaxias gigantes con gas en sus discos tienen una especie de espiral, aunque los argumentos 
sencillos implican que los brazos espirales deben desaparecer rápidamente. Lo que probablemente 
permita que la espiral crezca alimentada por la energía de rotación de la galaxia son dos 
propiedades del disco: rotación diferencial y la propia gravedad. Parece ser necesario la existencia 
del gas en una galaxia espiral, aunque no en una barra. Los discos de las galaxias de tipo SO no 
tienen gas ni brazos espirales, pero son más propensos a tener barras como en las galaxias espirales 
ricas en gas. 

Los brazos de una galaxia espiral son más azules que el resto del disco y la emisión Ha indica 
donde se encuentra el gas ionizado caliente alrededor de las jóvenes estrellas masivas. Puesto que 
las estrellas lo suficientemente calientes para emitir los fotones ultravioletas que ionizan los átomos 
de hidrógeno sólo viven unos 10 millones de años-luz, los brazos espirales deben ser lugares de 
formación estelar activa. Los brazos espirales se destacan con mayor claridad cuando se organizan 
en un gran diseño que se puede rastrear durante muchos radianes en cuanto a ángulo y de un amplio 
rango en cuanto a radio. El uso de coordenadas polares galactocéntricas (R, (p) puede describir la 
forma de una espiral de m brazos por la ecuación 

eos {m[(p + f(R, t)]} = 1 
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La función / (R, t) indica el grado de lo apretados que están los brazos a la galaxia. Aunque con 
frecuencia se piensa que una galaxia espiral solo tiene 2 brazos, muchas galaxias tienen 3 ó 4 
brazos. Algunas galaxias tienen un patrón floculante con muchos segmentos cortos a modo de 
brazos en lugar de una espiral continua. En las espirales magallánicas de tipo Sbm, con frecuencia 
la barra está fuera del centro y la espiral es asimétrica, con un brazo que debe ser mucho más fuerte. 
Normalmente en las galaxias espirales barradas, los brazos espirales suelen crecer desde los 
extremos de la barra. 

Según que la punta de los brazos apunte hacia la dirección de la rotación de la galaxia o en sentido 
contrario, se dice que son ’leading’ o ’trailing' respectivamente. Para saber como se aplica, en primer 
lugar se debe encontrar que lado de la galaxia es más cercana a nosotros, por lo general mediante la 
búsqueda de las diferencias en los efectos de oscurecimiento del polvo. Esto no es fácil, pero donde 
se puede determinar el sentido, los brazos espirales casi siempre son ’trailing'. Las estrechas bandas 
de polvo en los lados interiores cóncavos de los brazos espirales muestran que gas actúa como 
cojinete, es decir, donde está siendo comprimido. Esto es una señal de que los brazos no contienen 
una población fija de estrellas, sino que forman una onda de densidad donde las estrellas están 
empaquetadas más densamente y se mueven más lentamente a lo largo de sus órbitas. 



Una de las razones por las que se cree que muchos brazos espirales son ondas de densidad, es que si 
no lo fueran, la rotación diferencial de la galaxia las ondularía rápidamente en un rizo muy 
apretado. Para ver la razón de ello, supongamos que las estrellas se extienden inicialmente a lo largo 
de una línea recta a través del centro de la galaxia dada por (p = (p 0 . Cada estrella se mueve en su 
órbita a una velocidad V(R) y a una velocidad angular Q(R) = V(R) / R. Después de un tiempo t, se 
encuentran en una espiral dada por la curva cp = cp 0 + Í2(R) t. Puesto que la velocidad angular Q(R) 
disminuye generalmente con el radio, entonces si tomamos Í2(R) > 0, f (R, t) aumenta con el 
movimiento a lo largo del brazo aumentando con el radio R, por lo que cp debe disminuir. Esto en el 
caso de una espiral de tipo trailing, dado que la punta del brazo apunta en el sentido opuesto a la 
rotación de la galaxia. 

24.6. Teorías de la estructura en espiral 

La estructura espiral es un fenómeno complejo y es probable que no sea un solo proceso, el 
responsable de toda la gama de estructuras observadas. Algunas galaxias, particularmente aquellas 
con brazos espirales floculantes, pueden recrear sus patrones en espiral en diferentes períodos de 
rotación. Una vez que una nube de gas ha hecho sus primeras estrellas, las ondas expansivas de las 
explosiones de las supernovas de las efímeras estrellas masivas, comprime el gas circundante. Esto 
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puede provocar el nacimiento de más estrellas, por lo que la formación estelar se propaga a través 
del gas. Entonces la rotación diferencial dibuja la nube en forma de un brazo espiral hacia fuera. Así 
de esta forma este brazo se alarga, con lo que el gas se agota, las estrellas calientes se desvanecen y 
la región se ha mezclado de nuevo en el disco. Este modelo de formación autopropagante de 
estrellas sólo funcionará si el ritmo de nacimiento de estrellas puede ser regulado de manera que no 
se extinga por completo ni se establezca el agotamiento de todo el disco agotando el gas. Puede ser 
capaz de explicar los brazos espirales fragmentarios de una galaxia como la M33, pero es menos 
probable que no se pueda aplicar a un sistema como la galaxia MI 00. 

Un patrón espiral puede durar más tiempo si las estrellas que la componen, no están en órbitas 
circulares, sino dispuestas en un determinado orden en sus caminos ligeramente excéntricos. A esto 
se le conoce con el nombre de espiral cinemática. 

La teoría de la onda de densidad de la estructura espiral se basa en la premisa de que la atracción 
gravitacional mutua de las estrellas y las nubes de gas en diferentes radios puede contrarrestar la 
tendencia cinemática de la espiral cinemática y hará que un patrón que gire rígidamente crezca con 
un único patrón de velocidad. Una forma de probar si un patrón en espiral se puede desarrollar de 
forma espontánea, es examinar como afectaría a las órbitas de las estrellas del disco. En este caso la 
espiral crecería sólo si las estrellas responden a su gravedad, moviéndose con el fin de reforzar el 
patrón. 

Encontrar la forma como los movimientos forzados de todas las estrellas a su vez afectan el 
potencial gravitatorio del disco de la galaxia es mucho más difícil. En general el cálculo puede 
hacerse sólo para una espiral estrechamente enrollada, en cuyo caso las estrellas responden 
reforzando la espiral sólo si la frecuencia perturbadora es más lenta que la frecuencia epicicloidal en 
este radio. 

Pero las estrellas de disco pueden reforzar una onda espiral y ayudar a que crezca, sólo si su 
movimiento aleatorio es lo suficientemente pequeño para que no salga fuera de los brazos espirales. 

La teoría de la onda de densidad no ha sido completamente satisfactoria. Las ondas en espiral viajan 
como las ondas de agua. Las estrellas individuales, o las moléculas de agua, oscilan alrededor de un 
radio o posición fija, pero las olas se mueven hacia el exterior calmando el agua. La energía tomada 
del movimiento de rotación del disco sería suficiente para regenerar una onda espiral, pero no se 
entiende exactamente como se podría transferir a la ola. 

Otra posibilidad es que la espiral esté impulsada por la fuerza gravitacional de una galaxia 
compañera o por fuerzas internas de una barra central giratoria central. Muchas de las galaxias con 
los mejores patrones en espiral de magnífico diseño tienen compañeros cercanos o barras centrales 
importantes. Cerca de la galaxia MI 00, se encuentra la galaxia elíptica enana NGC 4322. La galaxia 
M81 tiene una espiral de dos brazos y sus dos compañeras, la galaxia M82 y la NGC 3077, se 
encuentran dentro de unos 50 lepe. 

También el paso cercano de una galaxia vecina puede crear al menos una espiral de dos brazos de 
forma temporal. Una compañera en órbita podría desencadenar brazos espirales muy cercanos al 
disco. Del mismo modo una barra fuerte podría alentar una espiral en un disco que estaba a punto 
de producir una para sí mismo y organizaría este patrón en una forma de dos brazos. 

La fuerza gravitacional de los brazos de la espiral afecta al gas con más fuerza que el propio disco 
estelar, porque las velocidades aleatorias de las nubes de gas tienen una velocidad de solamente 5- 
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10 km/seg, mucho menor que la de las estrellas. Los choques se desarrollan a medida que el gas 
fluye hacia los brazos, comprimiéndolo enormemente. El hecho de que las bandas de polvo se 
encuentran en la parte cóncava del brazo nos dice que el gas está entrando en la espiral por este 
lado. Así que la velocidad de rotación local debe ser superior a la velocidad patrón. Se tarda unos 10 
millones de años-luz para que las estrellas jóvenes nazcan en el gas comprimido y comiencen a 
brillar. La radiación de las estrellas más calientes también divide algunas de las moléculas H2, 
aumentando la densidad del hidrógeno atómico HI en los brazos espirales. 

24.7. Discos barrados 

Alrededor de la mitad de todas las galaxias espirales de disco muestran una barra lineal central, que 
contiene hasta un tercio de la luz total. La relación entre el eje largo y el corto de la barra puede ser 
de hasta 1:5. Si las barras fueran mucho más gruesas que los discos, se tendría que ver un 
engrosamiento anómalo en el centro de aproximadamente la mitad de todas las galaxias espirales 
vistas de canto y las galaxias de tipo SO. Dado que no es así, las barras deben ser casi tan planas 
como los discos. En contraste con los brazos en espiral, una barra puede persistir incluso si el disco 
está vacío de gas. Todavía las galaxias barradas plantean un enigma: no se entiende la razón por la 
que algunas galaxias son barradas mientras que otras, aparentemente similares, no lo son. 

Al igual que las galaxias espirales, la figura de la barra no es estática, ya que gira con algún patrón 
de velocidad. Pero, a diferencia de los brazos espirales, las barras no son ondas de densidad. La 
mayor parte de sus estrellas siempre permanecen dentro de la barra. En el interior de una barra 
giratoria, las estrellas y el gas ya no siguen caminos casi circulares, pero se mantienen cerca de las 
órbitas que se cierran sobre sí mismas como se ha visto por un observador que se moviera con la 
rotación de la barra. Se pueden investigar estas órbitas mediante la adición de un término a las 
ecuaciones epicicloidales que representan la fuerza de la barra. Dentro de la corrotación, se 
encuentra una familia de órbitas cerradas que se alinean con el eje longitudinal de la barra. En una 
barra estable, la mayoría de las estrellas permanecerían bastante cerca de estas órbitas, pero fuera 
del radio de corrotación, todas las órbitas cerradas son perpendiculares a la barra. Por esta razón se 
piensa que probablemente las barras giran lo suficientemente lento para que la corrotación caiga 
más allá del extremo de la barra. 

El gas en el disco de una galaxia espiral puede fluir hacia el centro sólo si puede deshacerse de su 
momento angular. Las fuerzas gravitatorias fuertemente asimétricas de una barra ayudan a hacer 
precisamente esto. En muchas galaxias barradas, los carriles de polvo oscuro corren a lo largo del 
borde de ataque de la barra. Dentro de la barra, el gas se mantiene cerca de las órbitas alineadas. En 
los extremos de la barra, el flujo converge bruscamente y la presión de gas se vuelve importante. Se 
produce un choque, comprimiendo el gas y el polvo a lo largo del borde de ataque de la barra, como 
se ve en la galaxia NGC 1300. 

En el choque, el gas pierde parte de la energía de su movimiento en forma de calor, por lo que cae 
hacia abajo en órbitas fuertemente unidas cerca del centro de la galaxia. Esta energía de disipación 
continúa hasta que el gas se encuentra con las órbitas más circulares que se encuentran 
perpendicular a la barra. Entonces se detiene el flujo de entrada y el gas se concentra en un anillo 
central. 

Debido a que los brazos espirales de las galaxias barradas suelen aparecer a partir de los extremos 
de la barra, a menudo se asume que la barra y la espiral comparten el mismo patrón de velocidad y 
siempre mantienen la misma alineación relativa. No hay nada para evitar que una galaxia desarrolle 
una barra que gire más rápido o más lento que el patrón de velocidad de una espiral que la rodea, o 
que tenga dos o más espirales independientes con diferentes patrones de velocidad o distinto 


Pág.122 


número de brazos. 


24.8. Protuberancias de las galaxias espirales 

Las protuberancias, junto con los centros de las pequeñas galaxias elípticas, son algunos de los 
sistemas estelares más densos conocidos. La protuberancia de la Vía Láctea se oculta en gran parte 
de nosotros por el polvo, pero cuando nos fijamos en la galaxia M31 a través de un pequeño 
telescopio o binoculares o en una imágen óptica subexpuesta de una galaxia de disco, sólo es visible 
la protuberancia brillante. La protuberancia es una región densa colocada en una posición central, 
donde las estrellas viejas y las nuevas se abarrotan con fuerza. Dentro de los pocos parsecs centrales 
se pueden encontrar un centenar de millones de estrellas agrupadas y a su vez con frecuencia 
albergan un gran agujero negro. En estas pequeñas regiones centrales, las densidades son enormes y 
las escalas de tiempo cortas. 

A veces las protuberancias aparecen como elipsoides redondas y otras son bastante aplanadas, casi 
como los discos centrales brillantes. Algunas protuberancias, entre ellas la de la Vía Láctea y la de 
la galaxia M31, aparecen tipo barra y pueden ser elipsoides triaxiales, con tres ejes desiguales. Las 
galaxias del tipo SBO, SBa y SBb tienen una protuberancia considerable, así como una barra estelar. 
Cuando se ven de canto, la mayoría de las protuberancias parecen más o menos elípticas, pero 
alrededor del 20% de ellas tienen la apariencia de un cacahuete. Las isofotas se sumergen hacia 
abajo en el centro en el plano central del disco. Los estudios de los movimientos del gas dentro de 
las protuberancias sugieren que las protuberancias en forma de cacahuete pueden ser en realidad 
barras de rápido volteo. 

La protuberancia de la Vía Láctea y la de la galaxia M31 son bastante típicas ya que son más ricas 
en metales que el disco y pobre en gas excepto en el mismo centro. En promedio, las protuberancias 
son sólo ligeramente más rojas que la parte interior del disco. Siguen el patrón visto en los discos, 
es decir, las galaxias se enrojecen más cerca del centro. Al igual que los colores de los discos, los 
colores de la protuberancia muestran una gran dispersión, variando de B - R ~ 1,2, el color de una 
estrella tipo F tardía, a B - R ~ 1,8, que corresponde a una estrella de tipo G tardía. Casi todas las 
estrellas en las protuberancias de la Vía Láctea y de la M31 tienen una antigüedad de varios 
gigaaños-luz. 

Las estrellas de la protuberancia comparten un sentido común de rotación alrededor del centro, pero 
tienen movimientos aleatorios más grandes que las estrellas del disco. Las grandes galaxias elípticas 
rotan más lentamente de lo posible debido a su aplanamiento. Por el contrario las protuberancias y 
las pequeñas galaxias elípticas tienen aproximadamente la misma rotación que les permite su forma, 
rotando muy rápidamente. 

El brillo superficial de una protuberancia se aproxima según la fórmula de Sersic a 

I (R) = I (0) exp [- (R/Ro) 1/n] 

Si se estima el parámetro n = 1, se trata de una ley exponencial mientras que para n = 4 es la 
fórmula de De Vaucouleurs que fue desarrollada para describir la distribución de la luz en las 
galaxias elípticas. Según esta fórmula, el brillo superficial debería seguir aumentando a medida que 
nos acercamos al centro. Entonces la densidad tridimensional de las estrellas crecería sin límites. 
Debido a que nuestros telescopios tienen una resolución angular limitada, no sabemos hasta que 
punto aumenta la densidad estelar y los valores observados alcanzan a miles de estrellas por parsec 
cúbico. 
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Una buena medida de la extensión de una protuberancia es el radio efectivo R e , el radio de un 
círculo dibujado en el cielo que incluye la mitad de la luz de la protuberancia. Una galaxia en la que 
el disco tiene una gran longitud de escala h R , tiene generalmente una protuberancia con un gran 
radio efectivo. Un estudio reciente encontró que la relación R e / h R ~ 0,1. Los rangos del radio 
efectivo R e van desde unos 100 pe hasta unos kiloparsecs en las galaxias más grandes. La 
protuberancia de la galaxia Sombrero tiene un radio efectivo de R e ~ 4 lepe. 

La prominancia de la protuberancia, junto con la aparición de los brazos espirales, se utiliza para 
clasificar las galaxias de disco. En las galaxias de tipo SO y Sa, la protuberancia produce una mayor 
fracción de la luz que en las galaxias de tipo Sb y Se, mientras que generalmente está ausente en las 
de tipo Sd. Las protuberancias de las galaxias de tipo temprano SO y Sa tienen mayor brillo 
superficial en el centro, pero no necesariamente los tamaños del radio efectivo tienen que ser más 
grandes en comparación con las galaxias de tipo Sb y Se. La mayoría de las galaxias de bajo brillo 
superficial carecen de una protuberancia considerable, pero en algunas, como la galaxia gigante 
Malin 1, la protuberancia es similar a la de las galaxias de alto brillo superficial. Sobre la base de su 
protuberancia, la galaxia Malin 1 podría ser clasificada como una galaxia de tipo Sb o Sa. Pero los 
brazos espirales tienen el carácter abierto de las galaxias de tipo Se o Sd, aunque con un brillo 
superficial mucho menor de lo normal y muchas veces con una extensión radial más grande. 

Debido a que las protuberancias son mucho más densas que los discos que las rodean, pueden tener 
su origen a principios de la historia del Universo, cuando la densidad cósmica media fue superior. 
Alternativamente podrían haber sido formadas más tarde sin gas y habían sido capaces de perder 
una gran cantidad de su momento angular, por lo que podrían hundirse hacia el centro de la galaxia. 
O también el gas puede haber fluido hacia el interior, haciendo que el disco formara una barra 
central, que a su vez se volvió inestable, haciéndose más grueso y convertiéndose en una 
protuberancia en forma de cacahuete. 

Una protuberancia como la de la Vía Láctea se formó probablemente a partir de la mayoría de sus 
estrellas en los primeros gigaaños-luz después del Big Bang. El telescopio espacial Hubble ha 
revelado la existencia de varias galaxias compactas con desplazamientos al rojo z > 3 que puede 
estar construyendo sus protuberancias. Estos objetos vistos en el rango de 1400 Á < X <1900 Á 
tienen tamaños comparables a las protuberancias galácticas actuales. Con luminosidades 
correspondientes al nacimiento de 10-100 millones de nuevas estrellas por año, se necesitarían sólo 
un 1 gigaaño-luz para hacer una protuberancia como la de nuestra galaxia la Vía Láctea. Pero no 
todas las protuberancias son tan viejas. En la galaxia espiral NGC 7331, algunas de las estrellas de 
la protuberancia orbitan el centro en el sentido contrario a la rotación del disco. Probablemente la 
protuberancia de esta galaxia de aspecto normal contiene material que cayó en el sistema más 
tarde, desde el exterior. La NGC 7331 es la única galaxia conocida donde las estrellas de la 
protuberancia orbitan en sentido contrario al disco. 


25. Galaxias elípticas 

Las galaxias elípticas parecen objetos simples; pero no lo son. Como su nombre indica, aparecen 
redondeadas en el cielo. La luz se distribuye en todas direcciones y carecen de cúmulos de estrellas 
azules brillantes jóvenes y de carriles de polvo que son características obvias de las galaxias 
espirales. Las galaxias elípticas están casi desprovistas de gas frío, excepto en su centro, y en 
contraste con las galaxias de tipo SO, no tienen un disco prominente. Su aspecto liso sugiere que, al 
igual que las moléculas de aire en una habitación, sus estrellas han tenido tiempo de alcanzar un 
estado de equilibrio. Como las estrellas en la secuencia principal, se espera que las propiedades de 
las galaxias elípticas reflejen el estado más probable de un sistema bastante simple. 
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En cambio los estudios detallados revelan una complejidad desconcertante. Las galaxias elípticas 
cubren una amplia gama de luminosidad y de concentración de la luz. Algunas galaxias elípticas 
rotan rápido y otras casi nada. Algunas parecen ser achatadas, mientras que otras tienen una forma 
triaxial con tres ejes desiguales, como una pelota de fútbol aplastada. Estas propiedades están 
relacionadas entre sí, así las galaxias elípticas luminosas son más propensas a ser triaxiales que 
giran lentamente y que contienen fuertes fuentes de rayos X. Otras galaxias elípticas menos 
luminosas son achatadas y con una rotación relativamente rápida y tienen densos grupos estelares 
en sus centros. 

Fue un error pensar que las galaxias elípticas podrían estar cerca de un estado de equilibrio, ya que 
los sistemas estelares tienen una memoria muy larga en el tiempo. La mayoría de las estrellas de 
una galaxia elíptica han hecho menos de 100 órbitas alrededor del centro. El tiempo de relajación 
necesario para aleatorizar sus movimientos es mucho mayor que la edad del Universo. Si una 
galaxia elíptica fue montada en una forma triaxial, o con un denso grupo central, estas 
características aún no estarían borradas. La variedad entre las galaxias elípticas sugiere que se 
originaron por diferentes vías. Hoy en día las galaxias elípticas son fósiles del Universo temprano, 
por lo que en la actualidad se trata de reconstruir su nacimiento y la vida de formación de estrellas 
jóvenes de las viejas estrellas de masa baja que quedan. 

25.1. Fotometría 

Las galaxias más brillantes del Universo son elípticas, pero también lo son algunas de las más 
tenues. Estas galaxias comparten además de su forma, su falta de gas frío y de estrellas jóvenes. Es 
útil dividir las galaxias elípticas en 3 clases: las galaxias elípticas gigantes luminosas, las galaxias 
elípticas medianas que son menos luminosas y por último, las galaxias elípticas enanas que son las 
menos luminosas. 

La luz en las galaxias elípticas está mucho más concentrada en el centro de lo que es en los discos 
de las galaxias espirales. 

La más luminosa de todas las galaxias elípticas son las galaxias de tipo cD. Estas enonnes galaxias 
elípticas contienen la mayor masa estelar que cualquier otra galaxia. Su envoltura exterior de luz es 
característica de las galaxias de tipo cD, que sólo se encuentran en los centros de los grupos de 
galaxias y en los cúmulos como la NGC 1399 que se encuentra en el cúmulo Fornax. A pesar de que 
no está clasificada como una galaxia cD, la envoltura exterior de la galaxia elíptica gigante M87, en 
el centro del cúmulo de Virgo, también está muy extendida. Se puede rastrear la luz de las estrellas 
en un ángulo de casi 100 kpc en una fotografía de mucho detalle. Estas estrellas pueden pertenecer 
al cúmulo en lugar de a galaxias individuales, o podrían ser los restos triturados de galaxias más 
pequeñas que se acercaron demasiado al monstruo sistema central. 

Recientemente, se han encontrado arcos como envolturas y otras estructuras asimétricas en las 
tenues regiones exteriores de las galaxias elípticas. Las envolturas son probablemente los restos de 
una pequeña galaxia que ha sido destrozada por las fuerzas gravitacionales de la más grande y a 
continuación ser absorbida por ella. Algunas galaxias con envolturas han sufrido claramente una 
reciente fusión mostrando débiles colas de marea. Transcurridos unos pocos gigaaños-luz, las 
envolturas y las colas han desaparecido, dejando las galaxias que aparecen en las imágenes ópticas 
como galaxias elípticas bastante normales. 

Entre las galaxias elípticas luminosas y las galaxias medianas en cuanto a tamaño, se encuentra con 
que la galaxia más luminosa de la galaxia, el menor brillo superficial está en el centro y el más 
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grande en su núcleo. El brillo superficial en algunas de las galaxias más luminosas, tales como las 
de tipo cD, es casi tan bajo como el de los discos de las galaxias espirales. 

La galaxia M32 se encuentra en el otro extremo, tiene el mayor brillo superficial medido y es la 
galaxia elíptica gigante más pequeña. Las galaxias elípticas enanas extremadamente compactas 
recientemente descubiertas en los cúmulos Fomax y Virgo de galaxias pueden ser similares. 

Las galaxias más tenues se pueden dividir en 2 tipos: las galaxias elípticas compactas raras como la 
M32 y las galaxias esferoidales enanas. Las galaxias elípticas compactas tienen una rotación 
apreciable, mientras que las galaxias elípticas enanas y las esferoidales enanas no giran de manera 
significativa. Las galaxias esferoidales enanas son menos luminosas que las elípticas enanas. La 
mayoría son tan difusas que apenas son visibles en las imágenes del cielo. Las galaxias elípticas 
enanas y las galaxias esferoidales enanas tienen núcleos más grandes que las galaxias elípticas 
medianas. La tendencia en el brillo superficial se invierte: el brillo central es menor en las menos 
luminosas galaxias elípticas enanas y las esferoidales enanas. 

Se entiende la razón por la que las estrellas pueblan solamente determinadas regiones de un 
diagrama color-magnitud. Tanto la luminosidad como la temperatura se controlan en gran medida 
por la masa de la estrella y por las zonas donde se quema el combustible nuclear. El patrón nos dice 
que la formación de las galaxias tiene una cierta regularidad. La forma en que una galaxia llegó a 
existir debe estar relacionada con su masa. 

Las galaxias luminosas, como la NGC 1399, generalmente tienen núcleos centrales dentro de los 
cuales el brillo superficial es casi constante. 


25.2. Las formas de las galaxias elípticas 

La forma en que vemos una galaxia elíptica depende de la dirección en la que la observamos. Si la 
galaxia es simétrica alrededor de un eje, entonces un observador que mira a lo largo de esta 
dirección siempre verá una imagen circular. Pero puesto que vemos las galaxias con orientación 
aleatoria, podemos utilizar la distribución de las formas aparentes para inferir la figura 
tridimensional media verdadera. Los isofotas también pueden revelar la complejidad interna, por 
ejemplo, un pequeño disco oculto dentro del cuerpo de la galaxia. 

No hay galaxias elípticas en el cielo más aplanadas que las de tipo E7. Los astrónomos sospechan 
que estas galaxias serían dinámicamente inestables. Un sistema con un alto momento angular 
probablemente se separa en un delgado disco de rotación rápida y en una protuberancia central, en 
lugar de convertirse en una galaxia elíptica muy aplanada. 

Los isofotas de las galaxias elípticas están cerca de ser verdaderas elipses, pero las pequeñas 
desviaciones dan información acerca de como la galaxia se aleja de una forma asimétrica simple. El 
eje longitudinal de las isofotas oscila desde aproximadamente horizontal en la galaxia interior a casi 
vertical en la isofota más extema. Un isofota retorcida es un buen síntoma de que la galaxia puede 
ser triaxial. Las isofotas de una galaxia achatada siempre forman una secuencia de elipses anidadas. 
Los ejes largos apuntan a lo largo de la línea donde el plano ecuatorial de la galaxia se cruza con el 
plano del cielo, normal a la dirección del observador. 

Los isofotas de algunas galaxias elípticas difieren de ser elipses exactas en las apariciones de forma 
de disco. Muestran más luz a lo largo del eje mayor, como si la galaxia contuviera un disco 
ecuatorial incrustado dentro de ella. Las mediciones de los movimientos estelares muestran que este 
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es exactamente el caso. Los discos que contienen hasta un 30% de la luz total se incrustan dentro 
del cuerpo elíptico. Por el contrario una galaxia con isofotas en forma de caja tiene más luz en los 
rincones de la elipse. Para cuantificar estas distorsiones, se puede escribir la ecuación de la elipse 
que mejor se adapte a una isofota como 

x = a eos t,y = bsmt 

donde x e y son las distancias a lo largo de los ejes mayor y menor y el parámetro t describe el 
ángulo alrededor de la elipse. Si r(t) es la distancia entre esta elipse y la isofota de la galaxia medida 
hacia el exterior del centro, entonces se puede escribir 

r (t) ~ k > 3 ak eos (kt) + bk sin (kt) 

Los términos con k = 0, 1 y 2 se desvanecen porque se ha elegido la elipse que mejor se ajusta. Los 
términos a3 y b3 describirían las isofotas en forma de huevo y por lo general son muy pequeñas. El 
término b4 también suele ser pequeño, pero no el a4. Si a4> 0, la isofota tiene forma de disco, es 
decir, sobresale más allá de la elipse que mejor se ajusta a los ejes mayor y menor, en t = 0 , ± td/2, n 
donde r > 0. Cuando a4 <0, la isofota sobresale en 45° a los ejes, dando una apariencia cuadrada o 
en forma de cacahuete. 

Las galaxias elípticas en forma de caja son más propensas a tener isofotas retorcidas. A menudo son 
elípticas luminosas, que también son los más propensas a ser triaxiales. Con frecuencia las galaxias 
elípticas en forma de caja cuadrada tienen una fuerte emisión de radio y rayos X y también son de 
rotación más lenta. Por el contrario las galaxias elípticas medianas son más propensas a una 
rotación rápida, su forma es de disco achatado y contiene menos gas caliente luminoso de rayos X. 
Se parecen a las galaxias de tipo SO donde la protuberancia es tan grande que incluye el tamaño del 
disco. Los sistemas cuadrados más grandes pueden haberse formado por la fusión de galaxias más 
pequeñas, que destruirían cualquier disco que estuviera presente y pueden salir fácilmente de una 
forma triaxial. 

25.3. Movimiento de las estrellas 

En contraste con las galaxias espirales de disco, las estrellas de las galaxias elípticas no siguen un 
patrón ordenado de rotación. En cambio la mayor parte de su energía cinética se invierte en un 
movimiento aleatorio. Así como la luminosidad de una galaxia espiral está ligada a su velocidad de 
rotación, las galaxias elípticas más luminosas tienen una alta dispersión de velocidad. Se puede usar 
esta relación para determinar las distancias a las galaxias. Muchos astrónomos se sorprendieron al 
encontrar que las galaxias elípticas giran muy despacio. Indican que las estrellas no se han relajado 
en algo cercano a un estado final más probable. Las galaxias elípticas aún conservan considerable 
información sobre sus orígenes. 

25.4. Las poblaciones estelares y el gas 

A diferencia de las galaxias espirales e irregulares, las galaxias elípticas carecen de estrellas azules 
luminosas. Las estrellas más brillantes son estrellas gigantes rojas en la rama asintótica gigante. No 
se pueden ver estrellas individuales directamente en las galaxias más distantes que 
aproximadamente 20 Mpc. Así que, incluso en las galaxias elípticas más cercanas, estamos 
limitados a las estrellas de tipo AGB y a las que están cerca de la punta de la rama de las gigantes 
rojas. 

Los espectros integrados de las galaxias elípticas muestran líneas de absorción profundas de 
elementos pesados, tales como el calcio y el magnesio, similar al espectro K de las estrellas. Hay 
poca luz por debajo de los 3500 Á, lo que demuestra que se han hecho muy pocas nuevas estrellas 
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en los últimos 1-2 gigaaños-luz. Sólo las estrellas con masas inferiores a 2 masas solares 
sobrevivirán hasta 1 gigaaño-luz y éstas producen la mayor parte de su luz como estrellas rojas 
después de haber dejado la secuencia principal. Así que la luz de la galaxia proviene principalmente 
de las gigantes rojas. 

A diferencia de las viejas estrellas de los cúmulos globulares de la Vía Láctea, pero al igual que las 
de la protuberancia galáctica, las estrellas en el centro de las galaxias elípticas parecen ser bastante 
ricas en metales, con una composición aproximada de nuestro Sol. El espectro muestra una rotura 
en los 4000 Á, ya que las líneas de los metales absorben gran parte de la luz en longitudes de onda 
más cortas. 

El brillo central, la dispersión de velocidad y la velocidad de rotación de una galaxia elíptica 
dependen de su luminosidad. Lo mismo es cierto en cuanto al color de su luz, tanto en longitudes de 
onda visibles como en la banda K del infrarrojo cercano a 2,2 pm. Las galaxias más brillantes son 
más enrojecidas y las más débiles más azuladas. Esta tendencia podría explicarse si las pequeñas 
galaxias elípticas fueran más jovenes o más pobres en metales que las grandes y brillantes. 

En promedio las galaxias luminosas contienen estrellas más viejas. Los mayores galaxias elípticas 
parecen completaron su formación estelar de forma temprana. Las galaxias que son 
aproximadamente dos veces más luminosas que la Vía Láctea, la tasa de formación estelar es de 
aproximadamente 1% de su promedio cósmico. Las galaxias más luminosas actuales son sistemas 
enrojecidos llenos de estrellas viejas y de mediana edad. Entre las galaxias elípticas de tamaño 
medio que tienen una luminosidad similar a la Vía Láctea, la tasa de formación estelar se ha 
ralentizado con tanta fuerza como en las galaxias masivas. Pero la mayoría de las galaxias de 
tamaño medio están haciendo estrellas cerca o por encima de la tasa promedio necesaria para 
construir su contenido estelar actual durante la vida del Universo. Las galaxias enanas menos 
luminosas que — 18 están formando estrellas incluso más rápido que a su ritmo normal. Las 
galaxias elípticas enanas y las enanas esferoidales, donde ahora el nacimiento de estrellas ha cesado, 
son muy tenues. 

Otros astrónomos afirman que la relación entre el color y la luminosidad se explica principalmente 
por las diferencias en la composición química: las grandes galaxias elípticas son más ricas en 
elementos pesados que las de tamaño medio. Las galaxias elípticas más luminosas son claramente 
más ricas en metales. Las galaxias elípticas más pequeñas pueden carecer de ellos, ya que perdieron 
la mayor parte del gas de metal enriquecido por sus viejas estrellas. Los sistemas más grandes son 
más capaces de atrapar sus metales con la incorporación de los elementos pesados en nuevas 
estrellas. Las estrellas pobres en metales de una masa dada son más azules, especialmente mientras 
están quemando helio en sus núcleos. 

Cuando se observan las líneas de absorción, como la característica Mgb en 5175 Á, se encuentra 
con que las estrellas en los centros de las galaxias elípticas son más ricas en metales que las de la 
periferia. Las estrellas centrales de las galaxias elípticas luminosas son al menos tan ricas en 
metales como el Sol, pero no contienen elementos pesados en las mismas proporciones. Los átomos 
ligeros tales como oxígeno, sodio y magnesio son un par de veces más abundantes que el hierro. Se 
encuentra el mismo patrón en las estrellas viejas pobres en metales cerca del Sol y en el gas 
interestelar de la galaxia joven cB58 a menos de 3 gigaaños-luz después del Big Bang. El efecto es 
más débil en las galaxias elípticas medianas. El hierro en el gas interestelar se ha liberado 
principalmente por los estallidos de las supernovas de tipo la, que se producen en las estrellas 
binarias. Muchas de las estrellas que estallan de esta forma, lo hacen a edades de 1 o más gigaaños- 
luz. Las estrellas parecidas al Sol tienen altas proporciones de oxígeno con respecto al hierro y se 
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formaron probablemente antes de que estallaran muchas supernovas de tipo la o antes de que el gas 
que se expulsa, se pudiera confinar dentro de la galaxia. 

Pero los elementos más ligeros como el oxígeno, se expulsan principalmente en los estallidos de las 
supernovas de tipo II y de las estrellas masivas que tienen una vida de unos 100 o menos millones 
de años-luz. Este oxígeno se debería añadir rápidamente al gas e incorporarse en las nuevas 
estrellas. Un argumento similar puede aplicarse a las galaxias elípticas. Tal vez las galaxias elípticas 
más luminosas formadas de la mayoría de sus estrellas tan tempranas que las supernovas de tipo la 
aún no habían empezado a añadir hierro al gas galáctico. O estas galaxias pueden haber carecido de 
supernovas de tipo la, porque habían hecho más estrellas masivas, o no habían estrellas binarias que 
son en general las generadoras de las supernovas. Otra posibilidad es que, desde el principio, los 
productos de los estallidos de las supernovas de tipo la fueron capaces de salir de la galaxia, tal vez 
mezclados con el gas caliente emitido de rayos X de un cúmulo que rodea las galaxias. El gas 
expulsado en los estallidos de las supernovas de tipo II se mueve más lento y así es más fácil de 
confinarlo dentro de la galaxia. 

Sorprendentemente a pesar de su falta de estrellas jóvenes calientes, las galaxias elípticas y las 
protuberancias de las galaxias de disco no son oscuras en las longitudes de onda ultravioleta. Las 
galaxias elípticas ricas en metales tienden a ser más brillantes, lo que sugiere que sus fuentes no son 
estrellas viejas pobres en metales en la rama horizontal, como las que vemos en los cúmulos 
globulares. En cambio presumiblemente la emisión proviene de estrellas viejas ricas en metales que 
han dejado la secuencia principal y luego pierden la mayor parte de su envoltura de hidrógeno, 
exponiendo el núcleo estelar caliente. 

Las fuentes de rayos X en las galaxias elípticas incluyen 

• los núcleos galácticos activos. 

• las estrellas binarias donde el material es acrecido en un agujero negro o una estrella de 
neutrones o se quema en la superficie de una galaxia enana blanca y 

• el gas caliente a temperaturas T ~> 10 6 °K, que llenan la galaxia o está localizado en 
atmósferas estelares, vientos estelares o remanentes de supemova. 

La mayoría de las galaxias elípticas carecen de un núcleo activo y los rayos X provienen 
principalmente del medio interestelar caliente. Los remanentes de supernovas no son fúentes de 
rayos X fúertes. Cuando los remanentes de supernovas se expanden en el gas frío y caliente de un 
disco de la galaxia donde la temperatura T ~ <10 4 °K, son altamente supersónicos y crean fuertes 
choques que calientan el gas a temperaturas de emisión de rayos X. Pero en una galaxia elíptica, los 
restos se expanden en el gas caliente a apenas velocidades supersónicas, desarrollando solamente 
débiles choques. Cuando la galaxia elíptica es pobre en gas, las estrellas binarias son las fúentes de 
rayos X más importantes. 

Las galaxias elípticas actuales carecen en gran medida de nuevas estrellas, ya que ahora la mayoría 
contienen muy poco gas frío y no pueden generar estrellas. A primera vista, las galaxias elípticas 
parecen generalmente libres de polvo y gas. Un examen más detallado muestra que casi todas ellas 
tienen algo de polvo en las regiones nucleares, que está presumiblemente mezclado con gas frío. 
Pero sólo el 5% -10% de las galaxias elípticas normales contienen suficiente hidrógeno atómico o 
gas molecular para ser detectable, lo que significa que la mayoría de los grandes galaxias elípticas 
tienen menos de 1 0 8 - 1 0 9 masas solares de gas frío, mientras que una gran galaxia espiral de tipo Se 
contiene casi 10 10 masas solares. 

Una minoría de las galaxias elípticas, especialmente aquellas con peculiaridades tales como la 
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existencia de las envolturas externas o los carriles de polvo, van contra de esta tendencia: unas 
pocas tienen mucho gas frío como una espiral grande. Cuando el gas HI es abundante, a menudo 
forma un anillo en el exterior del cuerpo estelar de la galaxia, y con frecuencia órbita alrededor de 
un eje que no está cerca del eje corto de la imagen de la galaxia o el eje de rotación de sus estrellas. 
La galaxia elíptica NGC 5128, que también es un poderosa galaxia de radio, tiene un espectacular 
anillo de gas y polvo que circunda su eje mayor aparente. Este patrón contrasta con las galaxias 
espirales, pero es similar a las galaxias espirales de tipo SO ricas en gas. Es poco probable que el gas 
frío sea un remanente de la materia prima de la que fueron hechas las estrellas de la galaxia o el gas 
perdido de estas estrellas. En su lugar probablemente fue capturado desde fuera de la galaxia. 

Sin embargo la galaxia elíptica promedio contiene enormes cantidades de gas caliente ionizado. 
Durante varios gigaaños, el gas perdido por el envejecimiento de las estrellas se acumula en un 
depósito sustancial. El gas caliente es invisible en las longitudes de onda ópticas y de radio porque 
es demasiado difuso para emitir o absorber muchas en estas energías. A temperaturas de (1-3) x 1 0 7 
°K, irradia principalmente en forma de rayos X. Las galaxias elípticas más luminosas, con 
dispersiones de velocidad muy altas, tienen atmósferas galácticas más calientes. Estas se extienden 
normalmente al menos a 30 kpc del centro. Las galaxias elípticas más brillantes tienen (10 9 -10 u ) 
masas solares de gas, que es el 10% -20% de su masa en las estrellas luminosas. Las galaxias 
elípticas pequeñas de baja masa tienen mucho menos gas y su gravedad más débil es menos capaz 
de prevenir su escape al espacio intergaláctico. 

En general el gas caliente alrededor de las galaxias elípticas es pobre en metales y su abundancia es 
de -0.5Z. El material expulsado por los estallidos de las supernovas debería ser mucho más rico en 
metales. La mayor parte del gas caliente es probablemente el material de la envoltura exterior 
derramado por las estrellas envejecidas. Estas estrellas tienen grandes movimientos aleatorios 
dentro de la galaxia. Como el gas de una estrella va a velocidades cercanas a la dispersión de la 
velocidad, los choques convierten su energía cinética en calor. En las galaxias elípticas gigantes en 
los centros de los cúmulos de galaxias ricas, esta atmósfera caliente se funde en el gas del cúmulo. 

Las galaxias elípticas están rodeadas por muchos cúmulos globulares: en promedio, cada una tiene 
el doble que un sistema de disco brillante. La galaxia NGC 1399 de tipo cD tiene 7000 cúmulos 
globulares conocidos. El número puede variar mucho entre las galaxias: la galaxia M87 es tan 
luminosa como la NGC 3923, pero es cuatro veces más rica en cúmulos globulares brillantes. 

25.5. Halos oscuros 

En las pocas galaxias elípticas que tienen gas frío, se pueden utilizar las mismas técnicas que para 
las galaxias espirales de disco para encontrar su masa. Por ejemplo, la galaxia luminosa NGC 5266 
de tipo E4 tiene un carril de polvo prominente a lo largo de su eje menor aparente. El gráfico de la 
línea de 21 cm del hidrógeno neutro revela una masa de 10'° de gas HI, que se extiende a 4 kpc del 
centro y al parecer siguiendo órbitas casi circulares con V(R) ~ 250 km/seg. En un radio de 50 kpc, 
esta galaxia tiene la relación M / L ~ 10-20 en unidades solares, que es mucho más grande que la 
que se encuentra en el centro de la galaxia NGC 1399, pero similar a los resultados de las galaxias 
espirales. Así las galaxias que contienen gas frío tienen las partes exteriores constituidas 
principalmente por materia oscura. 

Los movimientos de los cúmulos globulares también se puede utilizar para verificar la existencia de 
la materia oscura en los límites exteriores de las galaxias elípticas. En la galaxia NGC 1399, se 
midieron las velocidades de 468 cúmulos globulares a 9 kpc del centro. Al igual que los cúmulos 
globulares del halo de nuestra Vía Láctea, parecen seguir órbitas aleatorias sin una rotación global, 
y de la dispersión de velocidad es casi constante en ~ 275 km/seg. 
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26. Galaxias esferoidales enanas 

Las galaxias esferoidales enanas son especiales en cuanto que poseen bajas luminosidades, una 
población estelar vieja, grandes separaciones entre objetos luminosos y están prácticamente 
desprovistas de gas y polvo. Debido a que su densidad es muy baja en cuanto los objetos están muy 
espaciados, los rayos X no son absorbidos pero si radian en longitudes de onda más largas y las 
fuentes de estos rayos X son fácilmente distinguibles. 

La población estelar vieja es especialmente crucial en los estudios binarios de rayos X, ya que 
requiere una población estelar evolucionada con el fin de tener incluso objetos compactos, como 
enanas blancas, estrellas de neutrones o agujeros negros. Así la edad de la población estelar en las 
galaxias enanas es en promedio mayor que 2,5 gigaaños-luz. 

Las galaxias esferoidales enanas también contienen una gran cantidad de materia oscura. Esto se ha 
deducido a partir de estudios que han demostrado que la masa derivada de los movimientos de las 
estrellas dentro de las galaxias son mucho más grandes que lo que puede ser explicado por la 
materia luminosa de la galaxia. 

27. Grupos de galaxias 

A menudo las galaxias aparecen por parejas, grupos y cúmulos. Esto es práctico para determinar las 
masas, los tamaños y la función de luminosidad. Los grandes cúmulos de galaxias constan de 500 a 
1000 galaxias. Pero el análisis de las parejas de galaxias es más sencillo desde el punto de visto 
dinámico, geométrico y observacional. 

27.1. Grupo Local 

No mucho después de que Edwin Hubble estableciera que las galaxias son universos de islas 
similares a nuestra galaxia la Vía Láctea, estableció que algunas de estas galaxias externas están 
considerablemente más cerca de nosotros que cualquier otra. En el año 1936 acuñó el término 
"Grupo Local" en su famoso libro The Realm of the Nebulae para identificar a nuestros vecinos 
galácticos más cercanos. Más de 60 años después, las galaxias del Grupo Local siguen siendo 
particularmente importantes para los astrónomos debido a que su proximidad nos permite obtener 
vistas más detalladas de las propiedades de las galaxias nonnales más allá de la nuestra. Estos 
sistemas cercanos también ofrecen vistas más claras de como las galaxias interactúan entre sí en el 
relativamente pequeño volumen del espacio del Grupo Local. 

El Grupo Local comprende más de 54 galaxias, la mayoría de ellas son galaxias enanas. Su centro 
de gravedad se encuentra en algún lugar entre la Vía Láctea y la Galaxia de Andrómeda. El Grupo 
Local cubre un diámetro de unos 3,1 Mpc. 

Los más brillantes miembros del Grupo Local están tan cerca de nosotros que en una noche clara y 
oscura lejos de las luces de la ciudad es posible verlos a simple vista: en el hemisferio sur, la Gran 
Nube de Magallanes (LMC) y la Pequeña Nube de Magallanes (SMC) brillan intensamente, 
mientras que en el norte, la galaxia de Andrómeda y la galaxia del Triángulo pueden verse como 
manchas tenues de luz en el cielo. De hecho estas dos galaxias son los objetos más lejanos visibles a 
simple vista. Desde ambos hemisferios, el resplandor tenue de la Vía Láctea revela la presencia de 
miles de millones de estrellas repartidas por todo el disco delgado de nuestra galaxia. Estas 5 
galaxias constituyen los miembros más luminosos y masivos del Grupo Local. 

Aunque la existencia de las 5 galaxias del Grupo Local que se ven a simple vista y la Vía Láctea ha 
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sido conocido por los seres humanos desde la antigüedad, el primer miembro identificado via 
telescopio fue Messier 32 por GJ Le Gentil en el año 1749. Desde entonces, los astrónomos han 
identificado de manera constante miembros adicionales del Grupo Local. Por el momento Hubble 
introdujo por primera vez el concepto de Grupo Local en el año 1936 y fue capaz de hacer una lista 
de 11 galaxias que él consideraba que son los miembros del grupo. En la actualidad se han 
catalogado unas 43 galaxias como probables miembros del Grupo Local. Sin embargo es difícil 
identificar estos objetos, porque son galaxias enanas y por lo tanto son sistemas de baja 
luminosidad. Por lo general, también exhiben un brillo superficial muy bajo. 

Gran parte del reciente éxito en la búsqueda de nuevos miembros del Grupo Local se debe a la 
disponibilidad de los muchos estudios fotográficos a gran escala del cielo llevado a cabo a partir del 
Palomar Sky Survey de la década de 1950. Poco después de iniciarse estos estudios, las búsquedas 
visuales de las placas fotográficas identificaron nuevas galaxias cercanas. A partir de la década de 
1970, las mediciones automáticas y el análisis de las placas de estos estudios ayudó a descubrir casi 
todos los miembros del Grupo Local más recientemente descubiertos. Sin embargo, incluso el 
estudio óptico más completo no puede encontrar todas las galaxias en el cielo. Por ejemplo, las 
búsquedas de galaxias cercanas a la banda brillante de la propia Vía Láctea se ven seriamente 
obstaculizadas por la alta densidad estelar en esta parte del cielo y de las nubes de gas y polvo 
dentro del plano de nuestra galaxia. Esta materia interestelar bloquea eficazmente toda luz óptica de 
los objetos distantes, por lo que es imposible encontrar galaxias que están en el fondo. Los estudios 
continuos y planificados en las longitudes de onda infrarrojas y de radio pueden penetrar la bruma 
de la Vía Láctea detectando la radiación que no se ve afectado por el oscurecimiento del polvo. 
Estas búsquedas son casi seguro para revelar varios nuevos miembros locales del Grupo Local en 
los próximos años. 

Otra complicación en la producción de un censo completo del Grupo Local es la incertidumbre 
involucrada con la definición de los límites del grupo. La mejor manera de establecer esto, es 
determinar que galaxias locales están gravitatoriamente unidas entre sí. Desde que la galaxia M3 1 y 
la Vía Láctea dominan la masa de todos los miembros probables del Grupo Local, este proceso 
requiere una buena estimación de las masas de estas dos galaxias gigantes. Además se necesita 
información precisa sobre las distancias y los movimientos de las galaxias candidatas individuales a 
Grupo Local para determinar si están unidas físicamente al sistema M31-Vía Láctea. 

Aunque bien definido, este método de identificación y conteo de los miembros del Grupo Local es 
muy incierto. Por ejemplo, además de algunas de las galaxias más cercanas, no podemos medir el 
movimiento angular a través del cielo de las galaxias extemas. Una galaxia que puede estar 
moviéndose hacia o lejos de nosotros a una velocidad moderada, puede estar moviéndose muy 
rápidamente a través de nuestra línea de visión. Por lo tanto algunas de las galaxias que se cree que 
forman parte del Grupo Local, en realidad puede estar pasando por su proximidad. Un segundo 
problema es que las distancias a las galaxias locales son notoriamente difíciles de determinar de 
forma fiable. Los métodos que se emplean para las Nubes de Magallanes, pueden no ser aplicables a 
otras galaxias cercanas y viceversa. Es muy común que las galaxias que se cree son miembros del 
Grupo Local, más tarde son retirados de la lista de los miembros a medida que se refinan las 
estimaciones de sus distancias y sus movimientos. De hecho dos de las galaxias que Hubble 
propuso primero como miembros del Grupo Local, se conoce ahora que se encuentra mucho más 
lejos. 

27.1.1. Propiedades básicas de las galaxias individuales 

Las galaxias individuales del Grupo Local abarcan una amplia gama de propiedades básicas. Las 
luminosidades de las galaxias del Grupo Local van desde un mínimo de alrededor de 250.000 veces 
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la luminosidad del Sol, a un máximo de más de 20 mil millones de veces la luminosidad del Sol, un 
rango de un factor de 75000. También es evidente que las galaxias del Grupo Local abarcan una 
gama muy grande en cuanto a tamaño, aunque su dimensiones extremas son imposibles de 
determinar con precisión. Los sistemas más pequeños del Grupo Local son aproximadamente 1.000 
años-luz de diámetro, mientras que las partes luminosas de las galaxias gigantes M31 y la Vía 
Láctea tienen más de 100.000 años-luz de extremo a extremo. Este rango es comparable con el 
rango de tamaño exhibido por los mamíferos, desde el diminuto murciélago abejorro hasta la 
ballena azul. 

Prácticamente todos los tipos de galaxias importantes están representados en el Grupo Local. Las 
M31, la Vía Láctea y M33 son ejemplos de galaxias espirales, pero cada una representa una 
subclase ligeramente diferente de esta familia de galaxias. Por ejemplo la M31 presenta una 
protuberancia central prominente y brazos espirales bien definidos a lo largo del disco delgado de la 
galaxia y se clasifica como una galaxia de tipo Sb. La M33 tiene una protuberancia central muy 
débil, incluso puede ser inexistente, y brazos espirales muy mal definidosy se clasifica como una 
galaxia de tipo Se. 

Aunque está claro que la Vía Láctea es una galaxia espiral de estructura delgada y la existencia de 
una concentración de estrellas y cúmulos globulares hacia la constelación de Sagitario, todo 
confirma este subtipo de clasificación, aunque lo de espiral específico es extremadamente difícil de 
determinar con fiabilidad desde nuestro punto de vista desfavorable dentro de la galaxia. Diversos 
indicadores indirectos sugieren que nuestra galaxia puede ser clasificada como una galaxia de tipo 
Sbc, intermedia entre las propiedades descritas para las galaxias M31 y M33. Algunos estudios 
recientes en las longitudes de onda infrarrojas, ópticas y de radio también sugieren que nuestra 
galaxia contiene una barra central alargada compuesta de estrellas ricas en metales viejos. Si es 
verdad, entonces la Vía Láctea es un ejemplo de una galaxia espiral barrada, y su subtipo específico 
es SBbc. Las tres galaxias se consideran normalmente gigantes espirales, a pesar de que la M33 es 
sólo un 10% de luminosidad y masa que la M31. En comparación, nuestra galaxia es 
aproximadamente la mitad de luminosa y masiva que la M3 1 . 

Todas las galaxias restantes del Grupo Local son sistemas enanos de varios tipos. Las galaxias que 
presentan la mayor variación en aspecto y en sus propiedades globales son las galaxias irregulares 
enanas. El ejemplo más masivo de este tipo de galaxias en el Grupo Local es la Gran Nube de 
Magallanes, una de los satélites de la Vía Láctea y la segunda galaxia externa más cercana al Sol. 
La Gran Nube de Magallanes es una enana masiva y sus propiedades globales la colocan cerca del 
límite mal definido que separa las galaxias irregulares enanas de las pequeñas espirales. Estudios 
cuidadosos revelan características en la Gran Nube de Magallanes que normalmente se encuentran 
en las galaxias espirales, como una concentración central de tipo barra de estrellas más viejas y 
algunas evidencia de brazos espirales. La compañera de la Gran Nube de Magallanes, la Pequeña 
Nube de Magallanes es una galaxia irregular de verdad con pocas señales de estructura a gran 
escala. 

La razón principal de que las galaxias irregulares parecen tener estas estructuras caóticas es que por 
lo general se forman las estrellas en pequeños grupos llamadas asociaciones incrustados dentro de 
las galaxias. Debido a que las estrellas jóvenes suelen ser muy luminosas, a menudo son las estrellas 
más prominentes vistas en las imágenes ópticas de este tipo de galaxias enanas. Si las regiones de 
formación estelar se distribuyen de manera irregular y por lo general es así, dan una fuerte 
impresión de que toda la galaxia tiene una estructura general caótica altamente distorsionada. 

Esta aparente falta de organización a gran escala en las galaxias irregulares es una ilusión producida 
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por las jóvenes estrellas luminosas que generalmente conforman una minoría de la población estelar 
total de estas galaxias. Las observaciones en las bandas roja e infrarroja son más sensibles a la 
salida de luz de la población dominante de estrellas viejas y de mediana edad en estas galaxias. 
Cuando los astrónomos tratan de determinar la distribución de estas estrellas más viejas, incluso las 
enanas más irregulares presentan una apariencia mucho más suave y más simétrica. 

Con la notable excepción de las Nubes de Magallanes, las galaxias irregulares del Grupo Local 
tienden a encontrarse lejos de las dos grandes galaxias (M31 y la Vía Láctea) del Grupo Local. 
Unas pocas enanas irregulares menos luminosas también se encuentran entre las galaxias conocidas 
más pobres en metales. Debido a que las estrellas producen elementos pesados que luego expulsan 
de nuevo en el medio interestelar al final de su vidas, las bajas abundancias de estos elementos en 
las enanas pequeñas sugieren que estas galaxias son sistemas relativamente vírgenes. Estas galaxias 
pueden estar formando estrellas en grandes cantidades por primera vez en sus vidas y en 
consecuencia estas galaxias son fósiles vivientes de gran valor que nos puede decir de las 
propiedades de gas y de las estrellas en el Universo temprano. 

La galaxia irregular ICIO es particularmente interesante ya que está formando estrellas a un ritmo 
rápido de manera no sostenible. Si sigue así, pronto agotará sus materias primas para la fabricación 
de estrellas en sólo unos pocos millones de años. La implicación es que probablemente se inició con 
una sorprendentemente gran reserva de gas de partida para formar estrellas. Probablemente la 
galaxia IC 10 ha sido capturada durante una fase particularmente activa, pero de corta vida, en su 
historia de formación estelar. Estas galaxias que parecen fonnar estrellas a altas tasas de forma 
insostenible, se conocen con el nombre de galaxias de estallido. IC 10 es probablemente el ejemplo 
más cercano de una verdadera galaxia de estallido estelar, aunque la 30 Doradus en la Gran Nube de 
Magallanes es una región activa de formación de estrellas que exhibe características similares en 
una escala subgaláctica. 

Las restantes enanas del Grupo Local son sistemas elipsoidales. Estas galaxias se caracterizan por 
un esquema más o menos circular o elíptico y por una distribución de la luz unifonne y concentrada 
centralmente. La galaxia M32 se considera que es un ejemplo de una verdadera galaxia elíptica 
enana, razón por la cual tiene una baja luminosidad. La galaxia M32 parece albergar un agujero 
negro masivo en su núcleo extremadamente brillante y puede ser un ejemplo local único de una 
galaxia sin estrellas viejas. También como compañera de la galaxia M31, muestra distorsiones que 
indican una fuerte interacción gravitatoria con su compañera. 

Los restantes galaxias elipsoidales del Grupo Local son conocidas como galaxias enanas 
esferoidales. Alrededor de la mitad de todas las galaxias del Grupo Local son de este tipo y 
aparentemente son igualmente comunes en otros grupos y cúmulos. En consecuencia estas galaxias 
oscuras y sin pretensiones representan probablemente el tipo más común de galaxias en el Universo 
entero. Dentro del Grupo Local, las galaxias esferoidales se encuentran normalmente en compañía 
de una galaxia madre más grande. Por ejemplo de los 13 compañeros cercanos de la Vía Láctea, 
nueve son satélites esferoidales. Prácticamente todas las restantes galaxias esferoidales del Grupo 
Local se encuentran cerca de la M31. La galaxia esferoidal más luminoso, NGC205, es una 
compañera muy distorsionada de M3 1 (figura 3). Las dos galaxias de menor luminosidad conocidas 
son compañeras esferoidales de la Vía Láctea: los sistemas Draco y la Osa Menor. Estas galaxias 
emiten menos luz que algunos cúmulos globulares individuales. Los cúmulos de estrellas masivos y 
compactos normalmente se encuentran dentro de los halos extendidas rodeando las galaxias 
elípticas, espirales y las enanas más grandes. Sin embargo las grandes dimensiones y las grandes 
masas (la mayoría en forma de materia que no podemos ver directamente) de galaxias como Draco 
y la Osa Menor distinguirlos de los cúmulos más compactos. 
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Cinco de las galaxias enanas del Grupo Local son difíciles de clasificar como sistemas elipsoidales 
o irregulares debido a que presentan algunas de las propiedades de ambos. Estas galaxias de 
transición pueden representar las últimas etapas de los episodios de formación estelar en las enanas 
irregulares enanas fortuitamente capturadas durante el periodo en el que las estrellas más jóvenes 
empiezan a desaparecer de la protuberancia. Unos pocos centenares de millones años después de los 
períodos de formación estelar activa, una galaxia esferoidal que inicialmente puede haber parecido 
un sistema irregular podría convertirse en una galaxia de transición. Esta relación íntima entre las 
galaxias irregulares y las esferoidales en que los sistemas de transición actúan como una eslabón 
evolutivo perdido, sigue siendo controvertido. Sin embargo no hay duda de que algunas galaxias 
eferoidales se parecían mucho a los sistemas irregulares de baja luminosidad en algún momento en 
el pasado. 

Una clase importante de galaxia normal no se encuentra dentro del Grupo Local: las galaxias 
elípticas gigantes. Esto no es del todo sorprendente; ya que las grandes galaxias elípticas son 
relativamente raras en el universo local, habría sido una suerte encontrar una cerca. Por otra parte 
las elípticas gigantes tienden a encontrarse en regiones con una alta densidad de galaxias, una 
manifestación de la llamada relación morfología/densidad de la galaxia. Debido a que el Grupo 
Local es un conjunto disperso de baja densidad de galaxias, habría sido inusual aunque no 
imposible, para que contienen uno o más grandes galaxias elípticas. 

27.1.2. Los movimientos de las galaxias 

Los movimientos de las galaxias del Grupo Local parecen violar la ley de Hubble que dice que el 
Universo se está expandiendo de manera uniforme. La razón de esto tiene que ver con la definición 
del Grupo Local como el conjunto de galaxias cercanas que están gravitatoriamente vinculadas 
entre sí. Así como los planetas del Sistema Solar no parecen estar expandiéndose lejos de nosotros 
porque están ligados al Sol, la atracción mutua de las galaxias del Grupo Local ha superado la 
expansión universal en nuestro entorno vecino. El ejemplo más notable de esto es la galaxia M31, 
que actualmente se está acercando a nuestra galaxia a casi 50 km/seg: si se produce la colisión, las 
dos galaxias se reunirán dentro de unos 8-10 millones de años. Lo más probable es que la galaxia 
M31 y la Vía Láctea formen un sistema binario en el que las dos galaxias orbiten alrededor de su 
centro de gravedad común. Inevitablemente los efectos de las mareas causarán que las dos galaxias 
se fúsionen en un solo sistema gigante en algún momento en el futuro lejano. Muchas de las otras 
galaxias del Grupo Local también exhiben movimientos hacia nosotros, lo que significa que ellas 
también estarán en órbita alrededor de la Vía Láctea o en órbitas alrededor de la galaxia M31 u 
otras galaxias del Grupo Local que se están moviendo hacia nosotros en la actualidad. En todos 
estos casos, los movimientos orbitales son más grandes que las velocidades de expansión 
universales que esperaríamos a medida para esas galaxias cercanas en base a la ley de Hubble. 

La atracción mutua de la galaxia M31 y de la Vía Láctea se puede utilizar para estimar la masa del 
Grupo Local. Si uno mide las velocidades relativas y las ubicaciones de las dos galaxias y uno 
estima cuánto tiempo ha pasado desde que estaban juntas, esencialmente la edad del Universo 
estimado por la constante de Hubble o de las edades de las estrellas más viejas, es posible estimar la 
masa combinada de la galaxia M3 1 y la Vía Láctea. Este tipo de análisis se llevó a cabo por primera 
vez por Kahn y Woltjer en el año 1959. Las aplicaciones modernas de esta técnica revelan que la 
masa combinada de la galaxia M31 y la Vía Láctea está en el rango de entre 500 mil millones y 2 
billones de veces la masa del Sol. Debido a que prácticamente toda la materia del Grupo Local se 
encuentra en estas dos galaxias espirales gigantes, esta es también nuestra mejor estimación de la 
masa total del grupo. 
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Dado que en las estrellas normales, la relación de su masa y su luminosidad es de alrededor de 1 y 
en el Grupo Local, esta relación es mucho más alta, de aproximadamente 50, sugiere que el grupo 
está dominado por la materia oscura que contribuye al campo gravitatorio local. La mayor relación 
masa/luminosidad del Grupo Local implica que sólo el 2-5% de la materia total en el grupo es 
visible para nosotros a través de la radiación emitida o reflejada. 

También podemos medir las masas de las galaxias del Grupo Local de forma individual mediante la 
determinación de la gama de velocidades de las estrellas individuales y de las nubes de gas que 
orbitan dentro de los sistemas individuales. En tanto que la ley de gravedad de Newton sigue siendo 
válida durante las escalas físicas de las galaxias, los astrónomos encuentran que normalmente las 
galaxias del Grupo Local muestran relaciones masa/luminosidad en el rango 3-100. Por lo tanto la 
materia oscura dentro del Grupo Local no se extiende de manera uniforme en todo el grupo, sino 
que se concentra en las galaxias individuales que detectamos ópticamente. Esto sugiere que la 
posibilidad de que el Grupo Local puede contener algunos ejemplos cercanos de galaxias "oscuras" 
que constan sólo de materia oscura sin ningún material luminoso. Aún no se ha detectado ninguno 
de estos sistemas, pero las galaxias enanas del Grupo Local ofrecen una pista importante sobre la 
naturaleza de la materia oscura. 

27.1.3. La distribución de las galaxias 

La distribución de las galaxias del Grupo Local no es uniforme sino que las galaxias parecen 
congregarse en tres grupos y las galaxias restantes están esparcidas en una nube más grande de 
galaxias, que ocupa una gran parte del volumen total del Grupo Local. Los 'subgrupos más 
pequeños corresponden a la galaxia M31 y sus satélites, la Vía Láctea y sus compañeras, y el 
subgrupo NGC3109 comprende cinco pequeñas galaxias que están bien separadas de la galaxia 
M31 y la Vía Láctea. Las galaxias de la nube más extendida, llamada Nube del Grupo Local, no 
está obviamente asociada con ninguna sola galaxia más grande. 

En general cada subgrupo corresponde a un conjunto de galaxias unidas gravitatoriamente. Por 
ejemplo las 13 galaxias satélites de la Vía Láctea tienen muchas probabilidades de estar en órbita 
alrededor de nuestra galaxia, mientras la galaxia M31 mantiene una estabilidad similar con las 
pequeñas galaxias compañeras. En el caso del Grupo Local, los subgrupos están débilmente unidos, 
y no hay evidencia de que algunos satélites pueden ser de vez en cuando cambiados de un subgrupo 
a otro. Por ejemplo algunos modelos de la evolución dinámica del Grupo Local sugieren que las 
Nubes de Magallanes y quizá la galaxia esferoidal León I pueden haberse fonnado primero cerca de 
la galaxia M3 1, pero que ahora son satélites de nuestra galaxia. 

Algunas galaxias del Grupo Local muestran signos inequívocos de fúertes interacciones 
gravitatorias mutuas, así la Vía Láctea y la galaxia M31 han superado la expansión inicial y ahora 
están cayendo una hacia la otra. Las compañeras cercanas de la galaxia M31, las galaxias NGC 205 
y M32, muestran distorsiones globales que pueden ser debido a los fuertes efectos de marea 
provocados por su paso cercano a su galaxia madre. Las Nubes de Magallanes revelan considerable 
evidencia de que ellas también han interactuado en el pasado, así la Corriente de Magallanes es un 
largo arco de gas neutro que probablemente fúe expulsado de una o ambas nubes cuando pasaban 
cerca una de la otra y pasaba la Vía Láctea. Debido a que la Pequeña Nube de Magallanes es el 
componente menos masivo de la pareja que interactúa, es la que ha sufrido más. Una clara muestra 
de esto es el hecho de que la Pequeña Nube de Magallanes se alarga de manera significativa a lo 
largo de nuestra línea de visión, asemejándose a un cigarro cuyo eje mayor señala más o menos 
hacia nosotros. Este alargamiento refleja el estiramiento de la galaxia debido a la fuerza con la que 
interactúa su vecina. 
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Tal vez el ejemplo más espectacular de una interacción dentro del Grupo Local implica la galaxia 
esferoidal Sagitario. Descubierta sólo en el año 1994, ahora se sabe que la galaxia enana Sagitario 
es la galaxia más cercana a la Vía Láctea. Tristemente para Sagitario, esto es demasiado cerca y la 
enana está siendo severamente destrozada por las fuerzas de marea gravitatoria ejercida sobre ella 
por nuestra galaxia mucho más masiva. Una clara indicación de que este proceso ya ha comenzado 
es el hecho de que Sagitario se ha estirado a lo largo de un largo arco que en la actualidad se sabe 
que se extiende casi todo el camino alrededor del cielo. Al igual que las Nubes de Magallanes, 
Sagitario no tiene mucho tiempo de vida como una galaxia separada antes de que también esté 
completamente interrumpida y se funda en el cuerpo principal de la Vía Láctea. 

27.1.4. Implicaciones cosmológicas 

Aunque la mayoría de los estudios sobre el origen del Universo se centran en la radiación 
procedente de las galaxias muy lejanas, también el Grupo Local juega un papel crítico en los 
estudios cosmológicos. Por ejemplo, con el advenimiento de los grandes telescopios terrestres y los 
basados en el espacio y el uso de detectores electrónicos de alta sensibilidad, ha sido posible medir 
el registro fósil completo de la formación estelar en muchas de las galaxias del Grupo Local. Estas 
investigaciones proporcionan un punto crítico de comparación con estudios dirigidos a la 
comprensión de como se formaron las galaxias inicialmente mediante el estudio de los objetos 
detectables en el borde del Universo visible. Hasta ahora las observaciones de los sistemas del 
Grupo Local revelan que las galaxias nonnales han fonnado las estrellas inesperadamente en 
formas complejas y variadas. Algunas galaxias esferoidales enanas cercanas están compuestos casi 
en su totalidad de estrellas viejas formadas poco después del Big Bang, pero la mayoría de estas 
galaxias formaron un gran número de estrellas durante largos períodos de tiempo de hasta cientos 
de millones de años. Las enanas irregulares continúan formando estrellas en la actualidad y en 
algunos casos tal vez por primera vez. Los astrónomos están ahora empezando a tratar de 
reconciliar estas observaciones detalladas de las galaxias del Grupo Local con estudios de galaxias 
más remotas. 

El Grupo Local también ofrece ideas sobre la cuestión de si las pequeñas galaxias se han fusionado 
con el tiempo para formar sistemas más grandes, como la galaxia M3 1, la Vía Láctea o las Nubes de 
Magallanes. Algunas de las fúsiones se pueden estudiar hoy en día como la interrupción de la enana 
Sagitario y las interacciones de las Nubes de Magallanes y de nuestra galaxia. Sin embargo la 
mayoría de las fúsiones que dieron lugar a la formación de las galaxias más grandes debe haber 
ocurrido hace mucho tiempo cuando el Universo era todavía muy joven. Estamos sólo ahora 
empezando a entender como desenredar la evidencia de estos encuentros pasados dentro de nuestra 
propia galaxia. Las historias de las fusiones de galaxias del Grupo Local arrojan nueva luz sobre las 
condiciones de los inicios del Universo y de la naturaleza de la materia oscura que ayudó a impulsar 
la formación de galaxias en su inicio. 

En una escala aún mayor, el propio Grupo Local parece interactuar significativamente con otros 
grupos cercanos de galaxias. Uno de ellos, el Grupo Escultor, parece estar fuertemente alargado a lo 
largo de una línea que se proyecta de nuevo al Grupo Local. Debido a que nuestro grupo es mucho 
más masivo, es probable que la fuerza gravitatoria del Grupo Local ha distorsionado 
significativamente el Grupo Escultor. Un resultado de esta interacción es la falta de un límite claro 
entre el Grupo Escultor y el nuestro. Tradicionalmente algunas galaxias asociadas con el Grupo 
Escultor se catalogan con el Grupo Local y viceversa. A diferencia del Grupo Local, el Grupo 
Escultor carece de galaxias gigantes, pero contiene una serie de espirales de baja luminosidad y 
muchas galaxias enanas. Aproximadamente en el lado opuesto del cielo el Grupo M81-Maffei 
representa otra concentración cercana de galaxias que pueden tener un efecto significativo en la 
evolución y los movimientos intemos del Grupo Local. A diferencia del Grupo Escultor, el Grupo 
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M81-Maffei contiene algunas galaxias gigantes, incluyendo la gran galaxia espiral M81 y la galaxia 
elíptica Maffei 1 . Como con el Grupo Escultor, a veces algunas de las galaxias asignadas al Grupo 
M81-Maffei han sido consideradas miembros del Grupo Local y viceversa. También se cree que el 
Grupo Local también está cayendo en el cercano Cúmulo de Virgo de galaxias. 

27.2. Galaxias binarias 

Dentro del estudio de las galaxias, se abrió en su día el estudio de las interacciones de 2 o más 
galaxias. Lo más sencillo es empezar por la interacción entre 2 galaxias. El primer problema es 
como saber si 2 galaxias están próximas o no, porque las fotografías son en 2 dimensiones. El hecho 
de verlas cerca en las fotografías, no es garantía de su proximidad y por esta razón es fundamental 
saber a que distancia se encuentran. Ya se ha comentado las dificultades para determinar esta 
distancia de fonna exacta. Por otro lado la interacción entre galaxias, no sólo es por efectos 
gravitatorios, sino que dado que hoy está admitido por todos los científicos de la existencia de la 
materia y la energía oscura, sus efectos seguro que los hay pero se desconocen. 

Como en el caso de las estrellas binarias, los pares de galaxias primero fueron reconocidas 
observacionalmente por sus separaciones angulares inferiores al promedio. De posiciones dadas en el 
catálogo NGC, del catálogo Shapley y Ames (1934) y del examen de las fotografías, K. Lundmark 
recogió varios centenares de casos de pares cercanos, algunos de ellos asociados con una tercera 
galaxia o con grupos más grandes. 

En el año 1937, E. Holmberg publicó un catálogo de 827 galaxias dobles y múltiples encontradas en 
muchas fotografías cubriendo un 52 % del cielo por encima de la magnitud 16, sin embargo 
desafortunadamente muchas de las fotografías eran de baja calidad. Una verificación reciente de Zonn 
(1962) muestra que muchas de las pequeñas galaxias listadas por Holmberg parecen ser imágenes 
de estrellas en el Palomar Sky Atlas. El criterio de selección utilizado por Holmberg fue que eran un 
par de galaxias si tenían una separación angular proyectada S < 2(A¡ + A 2 ), donde A 1 y A 2 son las 
dimensiones angulares máximas de las 2 galaxias y el factor 2 fue elegido de forma arbitraria con el 
fin de limitar el número de pares. Con este criterio de selección, Holmberg encontró 695 pares y 132 
grupos múltiples entre 55.000 galaxias simples con una magnitud de hasta 16. 

Así los pares de galaxias no pueden considerarse por separado de los grupos pequeños en la 
proyección de la esfera celeste. A menudo es el caso de que 2 galaxias en un grupo de tres o más 
tendrán una separación mucho más pequeña que las otras. Esto llevó a la definición de un "par 
inequívoco": dos imágenes con la separación S y no hay otra imagen más cercana de S a cualquiera 
de ellos. 

En un estudio de 3 áreas: uno en el cúmulo de Coma, uno en el cúmulo de Virgo, y uno entre ambos 
cúmulos, en total 270 grados cuadrados, Page, Dahn y Morrison (1961) encontraron 322 pares, de 
los cuales 254 son pares ambiguos, entre 8500 galaxias más brillantes que la magnitud 18,5. 

Las estimaciones estadísticas se pueden hacer en base al número de pares ópticos basados en la 
densidad proyectada de las galaxias en cualquier región de varios grados cuadrados. Probablemente 
los pares físicos tienen separaciones espaciales menores de unos 230 kpc. La proporción de pares 
ópticos es de aproximadamente el 5 % entre las galaxias binarias más brillantes que la magnitud 16, 
pero aumenta a un 80 % si se amplia hasta la magnitud 18,5. 

Se estima que debería haber cerca de 20.000 pares de galaxias más brillantes con una magnitud 
mayor que 18,5 en las fotografías del Palomar Atlas, incluidos alrededor de 4.000 pares físicos. 
Otros catálogos de galaxias individuales también contienen pares: 94 en la lista de velocidad 
radial de Humason, Mayall y Sandage (1956), del orden de 260 en el catálogo de De Vaucouleurs 
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(1964) y 48 en la reclasificación de 935 galaxias del norte por van den Bergh (1960). El Atlas de 
Vorontsov-Velyaminov de Galaxias Interactuando (1959) enumera 355 pares peculiares; Zonn y 
Cook (1963) han medido una muestra de 427 pares del centro grado cuadrado de cada impresión 
del Palomar Atlas; el Atlas Arp de Galaxias Peculiares (1966) enumera 64 pares (números 269 a 
332.); y Wirtanen (1963) ha enumerado 45 pares de pares peculiares notado durante sus conteos 
de galaxias en las placas de Lick. 

La lista de los 427 pares más brillantes que la magnitud 17 encontrados por Zonn y Cook (1963) en el 
Atlas de Palomar lúe analizada por Page (1965) sin corrección de los pares ópticos. Hay alguna 
evidencia de que los tipos morfológicos, todos estimados por Zonn siguiendo el esquema de Hubble, 
tienden hacia la clasificación elíptica y del tipo SO cuando el tamaño de la imagen es menor que 1'. 

Para los 695 pares en el Catálogo de Holmberg (1937) las diferencias promedio de magnitud son 

0.81 magnitudes para 500 pares de elípticas o SO, rango 0,0-4, 2 magnitudes; 

1.19 magnitudes para 100 pares mixtos de galaxias, rango 0,0-2, 8 magnitudes; 

0.93 magnitudes para 65 pares de espirales, rango 0,0- 1,7 magnitudes; 

0.93 magnittudes para todos los 695 pares, rango 0,0-4. 2 magnitudes. 

Holmberg (1946) mostró que la medición de las dimensiones angulares está sujeta a errores 
sistemáticos graves, pero el catálogo de De Vaucouleurs (1964) establece un conjunto coherente 
de medidas angulares. Estos han sido utilizadas por Page (1965) junto con las velocidades 
radiales como indicadores de distancia para calcular las dimensiones máximas de 128 galaxias 
individuales seleccionados al azar, 98 galaxias en grupos, y 51 galaxias en pares físicos cercanos. 

27.2.1. Orientación de los ejes de los pares de galaxias 

Todas las galaxias menos las irregulares tienen una simetría aproximada sobre un eje, el eje de 
rotación, y se puede representar más o menos por los elipsoides de relación de eje verdadero e(T) 
con valores aproximados 

e(Sc, Sb) = 0,1 ; e(Sa, SO) = 0,2 ; e(E) = 0,3 a 0,4 

Mediante el uso de los diámetros angulares medidos, Al, A2, Bl, y B2, el ángulo de posición, 0 1 , 0 2 
y 0i2, los valores apropiados e(Tl) y e(T2), y la dirección de la rotación, es posible determinar las 
inclinaciones ii e i 2 correspondientes a los ángulos entre nuestra línea de visión y los dos ejes y el 
ángulo (p entre los ejes. A partir de una serie de galaxias binarias de tipo espiral vistas de canto (i i~ 
i 2 ~90 °), está claro que el ángulo cp entre ejes no siempre es cercano a cero. Sin embargo la 
distribución de este ángulo (p en distintas galaxias binarias y su correlación con los tipos y las 
separaciones, probablemente será importante en cualquier teoría del origen y evolución de las 
galaxias binarias. Page (1964, 1965) aplica los siguientes pasos en el análisis de las mediciones por 
Zonn y Cook (1963): 

a. La distribución de 0i y 0 2 se encuentra que es uniforme entre 0 o y 180°, lo que indica 
que los pares de galaxias están orientadas al azar a la línea de visión. Así la distribución 
de i debe ser proporcional a eos i. 

b. A partir de los valores de A y B corregidos de los errores sistemáticos de Holmberg 
(1946) y de los valores aproximados de e(t), los valores de i se pueden determinar en 
más de 100 galaxias binarias. Los datos analizados hasta ahora muestran una selección 
pronunciada de galaxias binarias tenues con i cerca de 90°. Si este efecto de selección 
puede ser eliminado, los datos pueden ser utilizados para modificar e(T) y para eliminar 
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el sesgo observacional en cp. 

c. El valor de (p se puede calcular a partir de ii, i 2 , 0i, 0 2 y 0i 2 . En los casos en que la 
dirección de rotación no se puede determinar a partir de formas espirales o espectros, 
hay una ambigüedad de cuatro veces en cp, pero la distribución de (p puede ser probada 
estadísticamente para ejes casi paralelas o de orientaciones relativas al azar. 

27.2.2. La dinámica de las galaxias binarias 

En general se supone que las galaxias binarias están en órbitas estables bajo la influencia de sólo las 
fuerzas gravitatorias. Con el supuesto de que las órbitas son casi circulares y orientadas al azar a la línea 
de visión, Holmberg (1937) y Page (1960, 1962) fueron capaces de estimar las masas medias de los pares 
de galaxias. El acuerdo entre las masas promedio de las galaxias binarias y los promedios para las 
galaxias individuales confirma el modelo dinámico y la similitud estadística entre las galaxias binarias y 
las galaxias individuales. La mayor parte o la totalidad de los 52 pares estudiados por Page son pares 
físicos. 

Para los pares cercanos, el espectro de ambas galaxias se puede obtener en una exposición con una 
ranura en un ángulo establecido. A continuación con los valores de las velocidades radiales V, y V 2 , se 
puede determinar el parámetro AV = V 1 — V 2 en un espectrograma. La media V = (Vj — V 2 )/2 in 
km/seg se utiliza en la ley de Hubble para determinar la distancia D del par de galaxias en parsecs: 

D = (V/h) x 10 4 

Un estudio detallado de los errores de medida de la velocidad radial V mostró una desviación 
estándar de ±90 km/seg con unos pesos W de las observaciones dentro de un rango entre 0,05 a 
20 . 

La diferencia AV entre las 2 velocidades radiales de un par de galaxias se asume que es la 
proyección de una velocidad circular orbital v. La separación angular observada S (en minutos de 
arco) es la proyección de la línea de centros R dividida por la distancia D y por el número de 
minutos de un radián. Según la ley armónica de Kepler de la órbitas gravitatorias de 2 cuerpos, Rv 2 
es proporcional a la suma de las masas. Así 

M ! + M 2 = 675 SV ( AV) 2 /h eos V eos 2 y > 675 SV ( AV) 2 /h 
donde (f> es el ángulo de proyección de R, teniendo un valor desconocido entre 0 y > rc/2, y se asume 
que es perpendicular a R por ser una órbita circular y \\i es otro ángulo implicado en la proyección 
de la velocidad radial v, teniendo un valor entre 0 y 2n. Cuando (f) = rc/2, una galaxia está detrás de 
la otra y el par no sería reconocido como un doble. 

Al principio la luminosidad total de un gran grupo de estrellas se esperaba fuera proporcional a la 
masa total. Sin embargo todas las teorías de la evolución estelar muestran que las estrellas masivas 
de una luminosidad muy alta son de vida corta, así que una población vieja de estrellas tendría una 
luminosidad menor para una determinada masa total. La relación masa/luminosidad M/L en 
unidades solares es más pequeña que 10 3 para las estrellas gigantes jóvenes y mayor que 1000 para 
las estrellas enanas de vida larga. La luminosidad de una galaxia se define en estas unidades solares 
como 


j^_q 2 jQ0.104-0.4m_ ^yyj^ 2 jQ0.104-0.4m 

siendo m es la magnitud fotográfica aparente medida de la galaxia. 
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27.2.3. Formación y evolución de las galaxias binarias 

Ambartsumian (1957) puso en duda la estabilidad de los grupos y cúmulos de galaxias y 
supuso que una explosión no especificada en el pasado dejó cada uno de ellos con energía 
total positiva. En una conferencia especial sobre la estabilidad de los sistemas de galaxias 
(Neyman, Página, y de Scott 1961), la estabilidad de las galaxias binarias era considerado 
una excepción según se comprobó en la determinación de las masa. Los pequeños grupos 
que constan de uno o más pares cercanos tales como los utilizados por Page (1962) son 
probablemente también estables. Los argumentos dinámicos de Ambartsumian para la 
inestabilidad, se aplican específicamente a los grupos trapezoidales de cuatro o más masas, 
todos separados por distancias comparables. Un fuerte argumento en contra de la estabilidad 
de estos grupos es que la aplicación del teorema del virial a sus velocidades radiales 
observadas produce una masa total mucho mayor que la suma esperada de masas 
individuales de los miembros del grupo. 

La gran diferencia de masa entre las galaxias elípticas y las galaxias espirales plantea 
interrogantes acerca de las condiciones iniciales, probablemente responsables de la formación 
de los diferentes tipos de galaxias, las binarias, los grupos y los cúmulos, que también podría 
dar lugar a grandes diferencias en la masa y en la relación masa/luminosidad M/L. El concepto 
desarrollado por Holmberg (1964) es que la densidad inicial más alta en una nube de gas de una 
protogalaxia conduce a la formación más rápida de estrellas y un descenso temprano en la 
luminosidad L o el aumento de la relación M/L. Los cálculos preliminares de Page(1964) 
muestran que esta relación M/L también es sensible al tamaño de las estrellas formadas, que se 
establece probablemente por la turbulencia de la nube de gas de la protogalaxia. Se espera que 
los estudios de las orientaciones de las galaxias en pares muestren que los pares físicos tienen 
un alto momento angular total, es decir, la formación de las galaxias binarias depende de la 
cantidad de movimiento angular inicial de las nubes de gas de la protogalaxia. 

Las nubes de gas más grandes que forman grupos y cúmulos pueden haber tenido mayor densidad 
inicial y un espectro más amplio de turbulencia. De una manera general esto se ve confirmado por 
los mayores valores de la relación masa/luminosidad M/L, donde las masas totales se calculan a 
partir del teorema virial en el supuesto de que estos grupos y cúmulos son estables. 

27.3. Grupos compactos 

Los grupos compactos son pequeños sistemas de varias galaxias en una configuración compacta en 
el cielo. El primer ejemplo fúe encontrado hace más de 100 años por Stephan (1877) que lo observó 
visualmente usando el telescopio de Loucault de 80 cm del Observatorio de Marsella. El Quinteto 
de Stephan es un pequeño grupo de 5 galaxias, 3 de las cuales muestran fúertes distorsiones de 
marea debido a la interacción gravitatoria entre ellas. Un segundo ejemplo se encontró 71 años más 
tarde por Seyfert (1948) a partir del estudio de las placas Schmidt Harvard. 

El POSS (Palomar Observatory Sky Survey) proporcionó un nuevo y amplio recurso para la 
investigación sistemática de los pequeños grupos de galaxias. Los dos catálogos, el Atlas of 
Interacting Galaxies de Vorontsov-Velyaminov y el Atlas de Galaxias Peculiares (Arp 1966), 
contienen las galaxias o los grupos de galaxias seleccionadas sobre la base de los signos visibles de 
la interacción o el aspecto peculiar. Además del Quinteto de Stephan y del Sexteto de Seyfert, 
incluyen muchos nuevos grupos compactos, incluyendo una cadena impresionante de 5 galaxias, la 
VV 172. Antes de esto, Shakhbazian (1957) había descubierto un pequeño grupo denso de 12 
galaxias rojas tenues que parecían tan compactas que inicialmente se confundían con estrellas. 
Durante las dos décadas siguientes, Shakhbazian y sus colaboradores examinaron más de 200 
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imágenes de POSS que cubren el 18% del cielo y catalogaron 376 grupos compactos adicionales de 
galaxias. 

Cuando se midieron los desplazamientos al rojo de las galaxias en los primeros grupos compactos 
por Burbidge en el año 1959, se encontraron sorpresas. Tanto el Quinteto de Stephan como el 
Sexteto de Seyfert contienen una galaxia con un desplazamiento al rojo discordante. Parecía poco 
probable que una galaxia de primer plano o una del fondo apareciera tantas veces proyectada dentro 
de tales sistemas compactos. Esta impresión se refuerza aún más con el descubrimiento de otro 
desplazamiento al rojo discordantes en VV 172. 

Incluso si se ignoran las galaxias discordantes, las dispersiones de velocidad de estos sistemas son 
generalmente más altos de lo que cabría esperar teniendo en cuenta su masa visible. Se argumentó 
que esos grupos deben estar unidos y alterados, aunque Limber y Mathews en el año 1960 
mostraron que el teorema del virial podría ser satisfecho por el Quinteto de Stephan, dadas las 
incertidumbres en los factores de proyección, si las masas de las galaxias individuales eran 
considerablemente mayores que las de las galaxias aisladas. Por supuesto las observaciones también 
pueden ser explicadas si la mayor parte de la masa está en una fonna no visible. En retrospectiva, 
este fue uno de los primeros indicios de la posible existencia de la materia oscura en los sistemas 
galácticos. 

Un nuevo problema surgió con la idea de que los grupos consolidados serían inestables al 
decaimiento orbital resultante de procesos de relajación gravitatorios. Un simple cálculo indica que 
la escala de tiempo dinámico-fricción era mucho más corto que el tiempo de Hubble, como fue 
confirmado por simulaciones numéricas. Al mismo tiempo se hizo cada vez más claro que las 
fusiones tuvieron un papel importante en la evolución de muchas, si no de todas, las galaxias. Los 
grupos compactos surgieron como lugares privilegiados para la investigación de la evolución 
dinámica de las galaxias. 

Motivados por el deseo de una muestra homogénea que podría ser objeto de un análisis estadístico, 
Rose y más tarde Hickson produjeron los primeros catálogos de grupos compactos que tienen los 
criterios de selección específicos y cuantitativos. Tras una investigación detallada en muchas 
longitudes de onda, han producido una gran cantidad de datos observacionales en el catálogo de 
Hickson. 

27.3.1. Identificación y estudios 

Por grupo compacto se entiende un pequeño sistema relativamente aislado de normalmente 4 ó 5 
galaxias en estrecha proximidad entre sí. Estos grupos no forman necesariamente una clase distinta, 
pero en cambio pueden ser ejemplos extremos de los sistemas que tienen un intervalo de densidad 
de galaxias y de población. Debido a esto, las propiedades de los grupos compactos en cualquier 
muestra pueden estar fuertemente influenciadas por los criterios utilizados para definir la muestra. 
Los primeros estudios utilizaron criterios cualitativos que no permiten fácilmente que uno saque 
conclusiones generales acerca de los grupos compactos en su conjunto. Por lo tanto en los últimos 
años los científicos se han centrado en muestras seleccionadas usando criterios específicos y 
cuantitativos. Estos criterios definen el número mínimo de galaxias que contiene un grupo 
compacto y el rango de magnitud de sus galaxias y también tienen en cuenta la distribución espacial 
de las galaxias en el grupo compacto. 

El uso de criterios de selección cuantitativos fue iniciado por Rose (1977), quien buscó grupos que 
tuvieran 3 o más galaxias que fueran más brillantes que una detenninada magnitud como la 17,5 y 
que tuvieran una mejora de la densidad superficial proyectada de un factor de 1000 en comparación 
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con la densidad de la galaxias que rodean el fondo. Buscando en una area del 7,5% del cielo, 
encontró 170 grupos triples, 33 cuartetos y 2 quintetos. Sulentic (1983) volvió a examinar los 35 
grupos de Rose que contienen 4 o más galaxias y encontró que sólo actualmente un tercio satisface 
los criterios de selección. Esto es un testimonio de la dificultad de las búsquedas visuales. Un 
problema más importante es que el límite de magnitud fijada en los criterios de selección haga que 
la muestra sea susceptible de fuertes sesgos dependientes de la distancia. 

En un intento de reducir estos efectos, Hickson (1982, 1993, 1994) adoptó un criterio de magnitud 
relativa seleccionando sistemas de 4 o más galaxias cuyas magnitudes difieran por lo menos de 3,0. 
Se empleó un criterio de compactación independiente de la distancia : n G < 26 , donde n G es el 
brillo medio de la superficie del grupo compacto, calculado mediante la distribución del flujo de las 
galaxias miembros sobre el área circular más pequeña que contiene sus centros geométricos. Para 
evitar la inclusión de los núcleos de los cúmulos ricos, era necesario un criterio de aislamiento con 
el fin de rechazar la galaxia si no era miembro del grupo compacto, no más de 3 magnitudes más 
débil que el miembro más brillante, y que se produjera dentro de los 3 radios del centro del círculo. 
Una galaxia no miembro es una galaxia que si se incluye en el grupo haría que el grupo falle uno o 
más de los criterios de selección. Con una búsqueda en el 67 % del cielo y utilizando las 
magnitudes estimadas de las imágenes de rojo de POSS, se encontraron exactamente 100 grupos 
que satisfacen estos criterios. 

Cualquier muestra seleccionada sobre la base de la densidad de superficie sufrirá de sesgos 
geométricos y cinemáticos. El primer sesgo se produce porque los sistemas no esféricos serán 
preferentemente seleccionados si están orientados a presentar una área de sección transversal 
menor. El sesgo cinemático se produce porque preferentemente se seleccionarán los sistemas que, 
debido al movimiento orbital de la galaxia, están momentáneamente en un estado más compacto. 

Otros sesgos surgen de la naturaleza subjetiva del procedimiento de búsqueda. El catálogo original 
de Hickson contiene unas identificaciones erróneas, tales como las galaxias compactas confundidas 
con estrellas y las violaciones marginales de los criterios de aislamiento. Además cuando se obtuvo 
la fotometría de las galaxias en el catálogo de Hickson, se encontró que algunos grupos compactos 
no satisfacían los criterios de selección si se utilizan las magnitudes fotométricas. Los intentos para 
rectificar estos problemas han sido realizadas por Hickson (1989) y Sulentic (1997). Sin embargo 
hay que destacar que los cambios, tales como utilizar magnitudes fotométricas en los criterios de 
selección, no son correcciones en el catálogo, sino que en realidad son la imposición de unos 
criterios adicionales de selección. 

Debido a la dificultad de identificar los grupos compactos débiles, el catálogo de Hickson empieza a 
ser significativamente incompleto en una magnitud de alrededor de 13. Un efecto más sutil resulta 
de la dificultad de reconocer grupos compactos de bajo brillo superficial. Debido a esto, el catálogo 
también se convierte en incompleto cuando el brillo de la superficie es más débil que 24. Otro 
efecto es que los grupos compactos pueden ser más notables si la magnitud propagada de sus 
miembros es pequeña. Así el catálogo también puede ser incompleto para magnitudes mayores que 
aproximadamente 1,5. Estos efectos son de importancia crítica en el análisis estadístico de la 
muestra. Una conclusión inmediata es que el número actual de los grupos compactos que cumplan 
los criterios de selección puede ser considerablemente mayor que el número encontrado mediante 
una búsqueda subjetiva. 

Recientemente es posible encontrar grupos compactos mediante técnicas automatizadas. Mamón 
utilizó un ordenador para buscar en el catálogo de galaxias cercanas de Tully e identificó un nuevo 
grupo compacto satisfaciendo los criterios de Hickson en el cúmulo de Virgo. Prandoni y otros 
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(1994) aplicaron un criterio similar alrededor del polo sur galáctico y detectaron 59 nuevos grupos 
compactos. 

Un enfoque alternativo es identificar los grupos compactos de galaxias a partir de la información 
del desplazamiento al rojo como hizo por primera vez Humason en el año 1956. Con el devenir de 
los estudios del desplazamiento al rojo a gran escala, ha sido posible identificar razonablemente a 
grandes grupos compactos. Barton en el año 1996 ha elaborado un catálogo de 89 grupos compactos 
seleccionados según el desplazamiento al rojo (RSCG - Redshift Survey Compact Groups). Las 
galaxias tienen separaciones proyectadas de 50 h" 1 kpc o menores y las diferencias de velocidad de 
la línea de visibilidad directa de 1.000 km/seg o menos y los conjuntos de galaxias conectadas 
constituyen los grupos compactos. Los valores numéricos se eligieron para ajustarse mejor a las 
características de la muestra de catálogo de Hickson y de hecho muchos de estos grupos RSCG 
tienen al menos 4 miembros y también son miembros del catálogo de Hickson. Sin embargo hay 
algunas diferencias importantes. Debido a que las galaxias del primer plano y las del fondo son 
eliminadas automáticamente por el criterio de selección de velocidad, esta técnica es más eficaz en 
la búsqueda de grupos compactos en las regiones de mayor densidad de galaxias, donde fallaría el 
criterio de aislamiento del catálogo de Hickson. Este criterio requiere que la distancia al vecino más 
cercano sea al menos tan grande como el diámetro del grupo compacto. Por otro lado el criterio 
RSCG requiere sólo que la distancia al vecino más próximo sea mayor que la distancia umbral que 
puede ser considerablemente menor. Por lo tanto pennitirá la inclusión de grupos compactos que 
están físicamente menos aislados y por lo tanto menos distintos físicamente, lo que lo cumpliría con 
el criterio del catálogo de Hickson. También sería de esperar que el número de grupos compactos 
que se encuentran en un volumen dado por los criterios RSCG sea menos restrictivo que por los 
criterios del catálogo de Hickson como parece ser el caso. Mientras que el método de selección del 
desplazamiento al rojo complementa la técnica de la selección angular del catálogo de Hickson, hay 
que tener en cuenta que también selecciona grupos compactos de acuerdo con la densidad aparente. 
La información de la velocidad sólo sirve para rechazar intrusos, por lo tanto estará sujeto a algunos 
sesgos. También debido a que la muestra de galaxias utilizado es de magnitud limitada y no de 
volumen limitado, habrá sesgos dependientes del desplazamiento al rojo en los grupos RSCG. Sin 
embargo los criterios de selección bien definidos y la integridad de la muestra, deben permitir una 
determinación cuantitativa de los efectos de este sesgo. 

27.3.2. La distribución espacial y el entorno 

La distribución espacial y el entorno de los grupos compactos proporcionan pistas importantes 
sobre su naturaleza. El desplazamiento al rojo medio de los grupos compactos de Hickson es de z = 
0,030, colocando la mayoría de ellos a distancias mucho más allá del cúmulo de Virgo. Una rápida 
inspección revela que están bastante uniformemente distribuidos y no muestran preferencias por los 
cúmulos ricos y esto es al menos en parte debido al criterio de aislamiento. Sin embargo las galaxias 
en los cúmulos ricos tienen propiedades cinemáticas y morfológicas muy diferentes de las de los 
grupos compactos, por lo que uno podría argumentar con razón que pequeños grupos de galaxias 
dentro de los grupos no son grupos compactos. 

Sulentic (1987), Rood & Williams (1989), Kindl (1990) y Palumbo y otros (1995) han examinado la 
densidad superficial de las galaxias que rodean los grupos compactos. Por lo general están de 
acuerdo en que alrededor de los 2/3 de los grupos compactos no muestran un exceso 
estadísticamente significativo de los vecinos cercanos. Esto no es incompatible con los resultados 
del desplazamiento al rojo espacial porque la mayoría de las asociaciones del catálogo de Hickson 
identificados por Ramella y otros (1996) contienen menos de 5 galaxias. Así mientras que los 
grupos compactos están asociados con grupos dispersos y filamentos, los grupos compactos tienden 
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a ser sistemas de baja densidad y de población dispersa. 


¿Están las galaxias en los grupos compactos de cualquier manera diferente a los de su entorno más 
cercano? Rood & Williams (1989) y Kindl (1990) encontraron que los grupos compactos, 
incluyendo aquellos que están en los entornos ricos, contienen una fracción significativamente 
menor de galaxias de tipo tardío que en sus proximidades. Este resultado es de especial importancia 
en cuanto a la cuestión de la naturaleza física de los grupos compactos. Además muchos estudios 
independientes han encontrado diferencias significativas entre las galaxias en los grupos compactos 
y las de otros entornos. 

27.3.3. Propiedades dinámicas 

Los primeros estudios de los grupos compactos individuales establecieron tiempos dinámicos cortos 
y relaciones masa-luminosidad intermedias entre las de las galaxias y los cúmulos ricos. Sin 
embargo debido al pequeño número de galaxias, las estimaciones de las velocidades espaciales y las 
separaciones físicas de galaxias en grupos individuales son muy inciertas. Las conclusiones 
dinámicas significativas sobre los sistemas que contienen sólo 4 ó 5 galaxias requiere un análisis 
estadístico de grandes muestras homogéneas. 


En el año 1992 se habían medido las velocidades de casi todas las 462 galaxias del catálogo de 
Hickson. La mayoría de las velocidades caen dentro de una distribución gaussiana más o menos de 
desviación estándar ~ 250 km/seg. Esta velocidad característica es bastante similar a las 
dispersiones de velocidad que se encuentra en los grupos dispersos y mucho más pequeña que las 
dispersiones de velocidad típicas en los cúmulos ricos. 


Para un sistema de características lineales de tamaño R y de velocidad interna V, un tiempo 
dinámico característico es t d = R/V. Una densidad de masa característica es = 1/G t d 2 , de lo cual se 
puede estimar la masa total dentro de la zona ocupada por las galaxias. Después de la eliminación 
de las galaxias cuyas velocidades difieren de la media del grupo en más de 1.000 km/seg, Hickson 
encontró que t d ~ 0,02 H 0 _1 y obtuvo una media de la relación masa-luminosidad de 50 h (unidades 
solares) para sus grupos compactos. Se encontraron valores similares para varios grupos. Dado que 
las relaciones masa-luminosidad de las galaxias individuales de estos grupos compactos es del 
orden de 7h, las galaxias parecen contener sólo aproximadamente el 15% de la masa total. 


27.3.4. Estructura y morfología 

La distribución espacial de las galaxias y sus luminosidades proporciona nuevas pistas sobre la 
naturaleza de los grupos compactos. Si son principalmente proyecciones o son configuraciones 
transitorias, la función de luminosidad debería ser la misma que la de los sistemas principales y la 
distribución espacial de las galaxias debería ser consistente con una distribución aleatoria. Si son 
parecidos a los sistemas físicos, la función de luminosidad y la distribución espacial podrían 
mostrar características que reflejan el origen o la evolución posterior de los grupos compactos. 

27.3.5. Formas y orientaciones 

Las formas de los grupos compactos que se investigaron por primera vez por Arp (1973), llegaron a 
la conclusión de que las cadenas de galaxias eran inusualmente predominantes. Sin embargo Rose 
determinó que las elipticidades de sus grupos eran consistentes con una distribución aleatoria de las 
galaxias. Utilizando la muestra más grande del catálogo de Hickson, se llegó a la misma conclusión 
que Arp, es decir, los grupos compactos suelen ser más alargados de lo que sería una distribución 
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aleatoria de las galaxias. Una consecuencia inmediata de este resultado es que los grupos compactos 
no se pueden explicar fácilmente como proyecciones aleatorias o cruces casuales, ya que esto 
podría borrar en gran medida cualquier elipticidad inherente de un grupo disperso principal. 

Basándose en las simulaciones estáticas, Hickson y otros (1984) concluyeron que las elipticidades 
observadas se parecen más a formas tridimensionales que son intrínsecamente alargadas. El mismo 
resultado fue encontrado por Oleak en un estudio de las formas de los 95 grupos compactos de 
Shakhbazian. Sin embargo estas conclusiones no son únicas. Hickson también encontró que las 
formas son consistentes con las observadas en las simulaciones dinámicas de los grupos compactos 
vistos en proyección como subgrupos dentro de los grupos dispersos. Puede ser que los grupos 
compactos altamente alargados como VV 172, son más fácilmente percibidos en las búsquedas 
visuales. 

Si las formas intrínsecas de los grupos compactos están relacionadas con su proceso de formación, 
se podría esperar ver una relación entre el ángulo de orientación de un grupo compacto y el entorno. 
Palumbo y otros (1993) examinaron los entornos de los grupos compactos del catalogo de Hickson 
y hallaron que las orientaciones de los ejes principales de los grupos compactos eran consistentes 
con una distribución isotrópica. 

Si los grupos compactos no son simplemente efectos de proyección, se podría esperar que muestren 
un perfil de densidad superficial concentrado centralmente como se ve en los cúmulos de galaxias. 
Aunque el número de galaxias en los grupos compactos es pequeño, con una muestra grande es 
posible estimar un perfil medio. Escalando y superponiendo los grupos compactos del catálogo de 
Hickson, se encontró evidencia de concentración central. Mendes de Oliveira y Girard (1994), 
utilizando un análisis similar, llegaron a la conclusión de que el perfil de densidad media superficial 
es consistente con un modelo de King (1962) con radio típico del núcleo de 15 h" 1 kpc. Más 
recientemente Monto ya y otros (1996) han analizado los perfiles de los 42 cuartetos del catálogo de 
Hickson que tienen desplazamientos al rojo concordantes. Su técnica utiliza la distribución de las 
separaciones proyectadas del par y por lo tanto evita suposiciones acerca de la ubicación del centro 
del grupo. Encontraron un radio del núcleo más pequeño. El hecho de que Montoya y otros (1996) 
encontraran un perfil de densidad consistente para todos los grupos compactos sin cambiar la 
escala, es particularmente interesante. Este no sería el caso si la mayoría de los grupos compactos 
son alineaciones al azar dentro de los grupos dispersos. También implica que los grupos compactos 
tienen una escala única, que parece ir en contra del concepto de agrupación jerárquica. 

27 . 3 . 6 . Tipos de galaxias de los grupos compactos 

Se han realizado varios estudios sobre los tipos morfológicos de las galaxias en los grupos 
compactos. La mayoría de los estudios coinciden en que la fracción f s de las galaxias de tipo tardío 
es significativamente menor en los grupos compactos que en general. Hickson encontró un valor de 
f s = 0,49 para los grupos compactos de su catálogo. Prandoni y otros (1994) obtienen un valor f s = 
0,59 para los grupos compactos del catálogo de Sulentic. Estos dos valores son sustancialmente más 
bajos que los encontrados para las muestras de las galaxias en general. 

También está bien establecido el tipo de concordancia morfológica observada tanto en los grupos 
compactos de Hickson como en los Sulentic. Lo más probable es que las galaxias de un grupo 
compacto sean de tipo similar, ya sea temprano o tardío. White (1990) ha señalado que esta 
concordancia podría ser el resultado de una correlación de tipo morfológico con alguna otra 
propiedad del grupo. La correlación más fúerte encontrada hasta la fecha es entre el tipo 
morfológico y la dispersión de velocidad. Los grupos con dispersiones de velocidades más altas 
contienen menos galaxias de tipo tardío y también tienden a ser más luminosas. La importancia de 


Pág.146 



la dispersión de la velocidad, además de la densidad local en la morfología de la galaxia, había sido 
destacada previamente por De Souza y otros (1982). Una pista crucial es que la relación 
morfología-densidad en los cúmulos y en los grupos dispersos no es la correlación dominante en los 
grupos compactos, aunque debe haber algún efecto. Esto sugiere que la dispersión de la velocidad 
es importante. 

Hay mucha evidencia de que hay interacción entre las galaxias que forman parte de los grupos 
compactos. La evidencia más fúerte proviene de los estudios cinemáticos. Rubin encontró que los 
2/3 de las 32 galaxias espirales de los grupos compactos del catálogo de Hickson tienen curvas de 
rotación peculiares. Estos grupos muestran la asimetría, la irregularidad y en algunos casos la 
distorsión extrema propia de una fúerte interacción gravitatoria. Este resultado ha sido 
recientemente cuestionado por Mendes de Oliveira y otros que obtuvieron los mapas de velocidad 
de Ha de 26 galaxias espirales de los grupos compactos del catálogo Hickson y encontraron que 
sólo un 1/3 de ellas mostraban curvas de rotación anormales. Ellos sugieren que la diferencia se 
debe al muestreo espacial más completo de sus datos. En su estudio, Rubin y otros (1991) 
observaron 12 galaxias elípticas de los grupos compactos del catálogo de Hickson y detectaron 
emisiones nucleares en 11 de ellas. Este alto porcentaje indica que las interacciones y las fusiones 
pueden suministrar gas a estas galaxias. Esta idea recibió un apoyo independiente de las 
observaciones de radio en las que se detectó la emisión del hidrógeno neutro en 3 grupos compactos 
que contienen sólo galaxias elípticas. 

Zepf y Whitmore (1993) encontraron que las galaxias elípticas en los grupos compactos tienden a 
tener dispersiones de velocidad interna más bajas que las galaxias elípticas en otros entornos que 
tienen los mismos radios efectivos, las mismas magnitudes absolutas y los mismos colores. Por lo 
tanto no se encuentran en el plano fundamental definido por otras galaxias elípticas. Esta 
discrepancia se relaciona con la forma de las isofotas y así estas galaxias que tienen isofotas en 
forma de disco o irregulares, tienden a tener la dispersión de la velocidad más baja. En general las 
galaxias elípticas de los grupos compactos del catálogo de Hickson son menos propensas a tener 
isofotas cuadradas y más probabilidades de tener isofotas irregulares. Tales efectos son consistentes 
con los resultados de simulaciones de encuentros de marea. 

27 . 3 . 7 . Función de luminosidad óptica 

La función de luminosidad de los grupos compactos fue estudiado por primera vez por Heiligman y 
Turner (1980). Ellos examinaron una muestra formada por el Quinteto de Stephan, el Sexteto de 
Seyfert y 8 grupos compactos más de los catálogos de Arp y de Vorontsov-Velyaminov y llegaron a 
la conclusión de que los grupos compactos contienen relativamente pocas galaxias débiles lo que 
los hace comparables con una muestra de galaxias en general. El análisis de las luminosidades 
relativas dentro de los grupos compactos del catálogo de Hickson y los estudios de varios grupos de 
Shakhbazian, mostró un efecto similar aunque Tikhonov (1987) encontró una función de 
luminosidad similar a la de las galaxias en general y a los cúmulos. 

La técnica estándar para la determinación de la fúnción de luminosidad de una galaxia es el cálculo 
de la relación V m /V, donde V es el volumen de la esfera geocéntrica más pequeña que contiene el 
grupo compacto y V m es el volumen de la esfera más grande dentro de la cual el grupo compacto 
podría haber sido detectado. Utilizando este supuesto, Sulentic y Rabaca (1994) obtuvieron una 
función de luminosidad para las galaxias de lo grupos compactos del catálogo de Hickson similares 
a la de las galaxias en general. Sin embargo Mendes de Oliveira y Hickson (1991) argumentaron 
que el cálculo estándar no aborda los efectos de la selección de la muestra de los grupos compactos 
del catálogo de Hickson. Por ejemplo el rango de luminosidad dentro de un grupo individual está 
limitado por el rango de magnitud 3 de los criterios de selección. Debido a esto, las galaxias más 
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débiles dentro de los grupos compactos no están incluidas en el catálogo. Con el fin de dar cuenta 
de estos sesgos, utilizaron una técnica de modelado en la que las galaxias fueron extraídas por una 
función de luminosidad de prueba y de asignación a los grupos. Los desplazamientos al rojo se 
dieron a cada grupo compacto de acuerdo con la distribución observada y los grupos compactos que 
no cumplían los criterios de selección fueron rechazados. A continuación la distribución de la 
luminosidad de la muestra de la galaxia resultante fue comparada con las observaciones y el 
proceso se repitió con diferentes funciones de luminosidad de prueba. La función de luminosidad 
que mejor se ajusta, es deficiente en las galaxias débiles, aunque no se excluye una función nonnal 
de luminosidad de la galaxia en general. 

Para evitar el problema de selección, Ribeiro y otros (1994) obtuvieron una fotometría más 
profunda para una submuestra de los grupos compactos del catálogo de Hickson con el fin de incluir 
de forma explícita las galaxias más débiles. Dado que los desplazamientos al rojo no son conocidos 
para estas galaxias, se hizo estadísticamente una corrección de la contaminación de fondo. La 
función de luminosidad que obtuvieron es similar a la de las galaxias en general. Más recientemente 
ha sido calculada la función de luminosidad de los grupos compactos de RSCG por Barton y otros 
(1996) y encontraron que es ligeramente incompatible con la función de luminosidad de las galaxias 
en general. 

A partir de la función de luminosidad L C g , se puede estimar la contribución de las galaxias de los 
grupos compactos a la densidad total de la luminosidad de la galaxia L M h obteniendo una relación 
de Lcg/L de aproximadamente 0,8%. Aplicando el mismo análisis para la función de luminosidad de 
Ribeiro y otros (1994) da una relación de 3,3%. Para los grupos compactos de RSCG, la cifra es 
comparable: para grupos de 4 o más galaxias, Barton y otros (1996) obtienen una abundancia del 
grupo compacto de 1,4 x 10 4 h 3 Mpc" 1 que lleva a una relación de densidad de luminosidad de 
aproximadamente el 3%. 

27 . 3 . 8 . Formación estelar y actividad nuclear 

Se está acumulando evidencia de que las interacciones de marea juegan un papel importante en el 
desencadenamiento de la actividad estelar en las galaxias. Los grupos compactos, con su alta 
densidad de galaxias y los evidentes signos de interacción entre galaxias, deberían ser sistemas 
ideales para estudiar tales efectos. De hecho muchos grupos compactos del catálogo de Hickson 
contienen galaxias que muestran estallidos o que albergan núcleos galácticos activos. Por ejemplo 
en HCG 16 se encontró que contenía una galaxia Seyfert 2, 2 LINERs y 3 galaxias de estallido 
estelar (Ribeiro y otros 1996). El HCG 31 contiene 5 galaxias que muestran signos de recientes 
estallidos. También se encuentran galaxias Seyfert en los HCG 77, HCG 92, HCG 93 y HCG 96. 

El grado general de actividad de formación estelar en las galaxias de un grupo compacto se puede 
determinar a partir de las observaciones infrarrojas. Hasta la fecha, los estudios se han basado 
principalmente en los datos del satélite IRAS. Hickson y otros (1989) llegaron a la conclusión de 
que la relación de la luminosidad infrarroja lejana en relación a la luminosidad óptica es mayor en 
aproximadamente un factor de 2 en las galaxias de grupo compacto en comparación con la de las 
galaxias aisladas. Este resultado fue discutido por Sulentic y De Mello Raba?a (1993), quienes 
sostuvieron que la baja resolución espacial de los datos hacía ambigua la asignación de flujo de 
infrarrojos para las galaxias individuales. 

Zepf (1993) comparó la proporción de los flujos desde el rango de 60 pm a 100 pm de las galaxias 
de los grupos compactos con la de galaxias aisladas y también con la de las galaxias que se cree que 
en la actualidad se están fusionando. Encontró que la muestra del grupo compacto fue 
significativamente diferente de las otras 2 muestras y se estima que cerca de 2/3 de las galaxias del 
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grupo compacto tenían colores cálidos similares a las de las galaxias que se fusionan. 


Otro enfoque para la interpretación de los resultados en el rango de los infrarrojos fue realizada por 
Menon (1991), quien hizo hincapié en que la fuerte correlación entre la radiación de radio y la 
radiación infrarroja indica que probablemente las galaxias se originan a partir de una región común. 
En las galaxias espirales del grupo compacto, la emisión de radio es principalmente nuclear 
mientras que en las galaxias espirales aisladas se origina en el disco. Si esto también es cierto para 
el flujo de infrarrojos, debe haber una mejora de la relación de infrarrojo/óptico en la región 
nuclear, de más de un orden de magnitud. Esta idea es apoyada por observaciones recientes de 
longitud de onda de milímetros en el que se detecta la emisión de CO en 55 de las 70 galaxias de los 
grupos compactos del catálogo de Hickson seleccionadas en el IRAS. La relación inferida de 
luminosidad infrarroja/masa H 2 mostró una mejora que se correlaciona con la distancia proyectada 
al vecino más cercano. 

Otros indicios son proporcionados por los estudios de radio continuo. La emisión no térmica de las 
galaxias espirales puede surgir tanto del disco como de las fuentes nucleares. La emisión del disco 
es predominante debido a los remanentes de supernova y por lo tanto en relación con la tasa de 
formación estelar. La emisión nuclear puede surgir tanto de la fonnación estelar como de un núcleo 
activo. Menon observó 133 galaxias espirales en 68 grupos compactos del catálogo de Hickson y 
encontró que en general muestran una menor emisión continua que aquellos grupos en entornos 
aislados, lo cual es consistente con las observaciones de hidrógeno neutro. Sin embargo cuando se 
consideran las regiones nucleares por sí solas, se encuentra que la emisión de radio es de un orden 
de magnitud mayor en comparación con las galaxias espirales aisladas. Generalmente esto es 
consistente con una imagen en la que las interacciones entre galaxias vacían el gas de las regiones 
más exteriores de las galaxias, mientras que al mismo tiempo permiten que el gas fluya hacia el 
núcleo, lo que provoca una mayor formación estelar en la región nuclear y posiblemente 
alimentando un núcleo activo. 

A pesar de que la interacción de las mareas estimula la emisión de radio del disco en por lo menos 
un grupo compacto, sólo ahora se está acumulando la evidencia estadística de una relación entre las 
interacciones y las emisiones de radio en los grupos compactos. Si las interacciones están 
estimulando la emisión de radio del núcleo, uno esperaría que la luminosidad de radio estuviera 
correlacionada con algún índice que describa el grado de interacción como la distancia proyectada 
al vecino más cercano. La evidencia en apoyo de esto fue encontrado por Vettolani y Gregorini 
(1988), quienes observaron que las galaxias de tipo temprano tienen una alta relación de emisión 
radio-óptica que muestra un exceso de los vecinos cercanos. Un efecto similar fúe observado por 
Malumian (1996) en las galaxias espirales de los grupos compactos. Examinando las galaxias del 
grupo compacto, Menon (1992) encontró que las galaxias elípticas y las del tipo SO detectadas en 
una longitud de onda de 20 cm tenían vecinos más cercanos que las galaxias no detectadas. El 
efecto no se encontró en las galaxias espirales, pero si se tiene en cuenta sólo las galaxias 
detectadas, existe una correlación significativa entre la luminosidad radio-óptica y la distancia del 
vecino más cercano tanto para las galaxias tempranas como las tardías. 


La emisión de radio continuo también se ha detectado en varias galaxias elípticas de los grupos 
compactos del catálogo de Hickson. A diferencia de lo encontrado en los cúmulos elípticos, las 
fuentes de radio son de baja luminosidad y compactas. La probabilidad de la emisión de radio no se 
correlaciona con la luminosidad absoluta, pero en cambio se correlaciona con la luminosidad 
relativa dentro de un grupo compacto. El efecto del rango óptico en la emisión de radio ha sido 
observado con anterioridad en otros grupos pequeños por Tovmasian y otros (1979), aunque estos 
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autores no hicieron distinción entre las galaxias elípticas y las galaxias espirales. Es difícil imaginar 
una explicación de este resultado en el que el grupo compacto no es un sistema físico real. Parecería 
que, independientemente de la luminosidad absoluta, sólo las galaxias elípticas pueden desarrollar 
una fuente de radio. 

27.3.9. Luz difusa 

Las estrellas de las galaxias arrancadas por las fuerzas de marea se deberían acumular en el pozo de 
potencial del grupo compacto y pueden ser detectables como luz difusa. En un estudio fotográfico 
temprano, Rose (1979) no encontró pruebas de luz difusa en sus grupos y llegó a la conclusión de 
que en la mayoría de sus grupos deben haber configuraciones transitorias. Sin embargo Bergvall y 
otros (1981) tuvieron éxito en la detección de gas ionizado y un halo común alrededor de un 
cuarteto compacto de galaxias interactivas de tipo temprano y la evidencia de un halo común en VV 
172 fue reportado por Sulentic y Lorre (1983). La luz difusa se puede ver claramente en HCG 94 y 
se ha encontrado en la HCG 55 (Sulentic 1987), pero Pildis y otros (1995b) no la detectaron en 
otros 7 grupos compactos. Un análisis realizado por Mamón (1986) indicó que mientras que la luz 
difusa esperada debe ser detectable con las técnicas modernas, por lo general sería muy débil. Las 
estimaciones de la cantidad total de luz difúsa en los grupos detectados son bastante inciertas, ya 
que dependen sensiblemente de la sustracción de la luz galáctica y del fondo del cielo. 

27.3.10. Gas frío 

La masa y la distribución del gas frió galáctico e intergaláctico se pueden obtener a partir de las 
observaciones de la línea de 21 cm del hidrógeno neutro. El primer estudio de una amplia muestra 
de grupos compactos es el de Williams & Rood (1987), quienes encontraron una masa media de HI 
de 2,2 x 10 10 masas solares. Llegaron a la conclusión de que los grupos compactos normalmente son 
deficientes en hidrógeno neutro en aproximadamente un factor de 2 en comparación con los grupos 
sueltos. Este efecto es consistente con un déficit similar en la emisión de radio continuo visto en los 
discos de las galaxias espirales del grupo compacto y sugiere que las interacciones en los grupos 
compactos ha eliminado la mayor parte del gas de las galaxias. Las simulaciones sugieren que, 
además de una salida de gas, también se produce flujo de entrada que puede aprovisionar de 
combustible nuclear a la formación de estrellas, como se sugiere por la emisión de radio mejorado 
fuertemente visto en las regiones nucleares de las galaxias espirales del grupo compacto. 

En contraste con los resultados de HI, las observaciones iniciales de la línea CO de 15 galaxias del 
grupo compacto indicaron un contenido normalizado de gas molecular similar al de las galaxias 
espirales aisladas. Sin embargo este resultado se basa en la nonnalización del flujo en la zona óptica 
de la galaxia, en lugar de la luminosidad de infrarrojos y puede ser sesgada por los tamaños 
relativamente pequeños de las galaxias del grupo compacto. 

27.3.11. Gas caliente 

Las observaciones de rayos X en el gas caliente en los cúmulos de las galaxias pueden revelar la 
cantidad, la distribución, la temperatura y la metalicidad del gas, así como la cantidad relativa y la 
distribución de la masa gravitatoria total. La temperatura, la metalicidad y las luminosidades 
bolométricas se estiman mediante el ajuste de un modelo espectral como el de Raymond y Smith. 
La emisión de rayos X desde los grupos compactos pobres fúe reportado por primera vez por 
Schwartz y otros (1980), que llegó a la conclusión de que sus propiedades de rayos X eran similares 
a las de los cúmulos ricos. Utilizando el observatorio Einstein, Bahcall y otros (1984) detectaron 
por primera vez la emisión de rayos X del Quinteto de Stephan. El mapa de rayos X reveló que la 
emisión es difúsa y no está centrada en las galaxias individuales. Sin embargo ahora sabemos que la 
mayor parte de esta emisión está asociada con un frente de choque en lugar del gas atrapado en el 
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pozo potencial del grupo (Sulentic y otros 1995). 


Las observaciones ROSAT revelaron envolturas masivas de hidrógeno que rodean el grupo NGC 
2300, un par de galaxias brillantes elíptico-espiral con 2 miembros más débiles y el HCG 62, un 
cuarteto compacto de galaxias de tipo temprano y demostraron que estos sistemas están dominados 
por la materia oscura. Las investigaciones posteriores detectaron rayos X en 18 grupos compactos 
adicionales, ya sea de las galaxias individuales o a partir del gas difuso. Estos estudios demostraron 
que las propiedades físicas de los sistemas individuales abarcan un amplio rango, pero que la 
relación masa del gas/masa estelar es significativamente menor que en los cúmulos ricos. Por otra 
parte todos los grupos compactos detectados contenían una mayoría de las galaxias de tipo 
temprano. No se detectaron grupos espirales ricos y este resultado es consistente con el hecho de 
que los grupos seleccionados de rayos X y los grupos sueltos tienden a ser pobres en espirales y 
lleva a la sugerencia de que los grupos compactos ricos en espirales no podría ser sistemas 
físicamente densos en absoluto. 

El estudio más extenso de rayos X de los grupos compactos hasta la fecha es la de Ponman y otros 
(1996). Estos autores combinaron observaciones apuntadas y observaciones topográficas de una 
muestra completa de 85 grupos compactos del catálogo de Hickson y la emisión difusa detectada en 
22 grupos compactos. Llegaron a la conclusión de que la emisión difusa está presente en al menos 
el 75% de los sistemas. También detectaron de forma significativa la emisión difusa en varios 
grupos compactos ricos en espirales. En éstos, el brillo superficial es menor y la emisión de rayos X 
tiene una temperatura característica inferior, como sería de esperar teniendo en cuenta las menores 
dispersiones de velocidades de los grupos compactos ricos en espirales. La luminosidad difusa de 
rayos X se encontró que se correlaciona con la temperatura, la dispersión de velocidad, y la fracción 
de espiral, pero no con la luminosidad óptica. Las correlaciones con la temperatura y la dispersión 
de velocidad parecen ser consistentes con una sola relación de los cúmulos y los grupos compactos. 

La masa total en los grupos compactos normalmente excede la masa estelar y la masa del gas en un 
orden de magnitud. Pildis y otros (1995) obtuvieron una proporción de bariones del 12-19%. Davis 
y otros (1996) obtuvieron valores del 10-16% para el grupo de NGC 2300. Son comparables a los 
valores encontradas en los cúmulos pobres y son aproximadamente la mitad de los valores típicos 
encontrados en los cúmulos ricos. Sin embargo la fracción de bariones obtenida depende 
sensiblemente del radio dentro del cual se mide y en el nivel de fondo supuesto. Tanto la masa total, 
que está dominada por la materia oscura, como la masa del gas aumentan con el radio. 

27.3.12. Desplazamientos al rojo discordantes 

La naturaleza de los miembros de los grupos compactos con desplazamientos al rojo discordantes 
ha sido un tema de debate durante muchos años. Las estimaciones iniciales de la probabilidad de 
encontrar galaxias con desplazamientos al rojo discordantes en grupos como el Quinteto de Stepfan, 
el Sexteto de Seyfert y el VV 172, eran muy pequeñas. Sin embargo estas probabilidades fúeron 
reconocidas que eran difíciles de determinar de forma fiable, debido a que la probabilidad a priori 
de cualquier configuración particular de las galaxias es también muy pequeña. Sólo con una 
muestra bien definida de los grupos y una caracterización completa de los efectos de selección, se 
pueden realizar estimaciones significativas de las probabilidades. En principio los criterios de 
selección explícitos del catálogo de Hickson hacen que esta muestra sea adecuada para una 
investigación estadística cuantitativa de la cuestión discordante del desplazamiento al rojo. Primero 
Sulentic (1987) llegó a la conclusión de que el número de desplazamientos al rojo discordantes en el 
catálogo es demasiado grande para explicarlo por casualidad. Por otro lado Hickson no encontró 
pruebas estadísticas sólidas para esto aplicando criterios de selección más rigurosos. Sin embargo su 
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resultado puede estar sesgado por la información incompleta en el catálogo de Hickson. Parece que 
hay demasiados pocos grupos de bajo brillo superficial en el catálogo y la falta de grupos que 
pueden tener una mayor fracción de desplazamientos al rojo discordantes. 

Con el fin de abordar la cuestión considerando que el catálogo de Hickson es incompleto, Iovino y 
Hickson combinaron los resultados observacionales, tanto del catálogo de Hickson como del 
catálogo de Sulentic con simulaciones de Monte-Cario. Llegaron a la conclusión de que para todos 
los grupos excepto los 2 quintetos de mayor brillo superficial (Quinteto de Stephan y Sexteto de 
Seyfert), el número de desplazamientos al rojo discordantes es consistente con las proyecciones al 
azar. En estos dos casos, las probabilidades de azar son bajas. Sin embargo para ambos sistemas hay 
evidencia de independiencia física de que las galaxias discordantes están en las distancias 
cosmológicas que corresponden a sus desplazamientos al rojo y por lo tanto no son miembros del 
grupo. 

27.4. Cúmulos de galaxias 

Los cúmulos de galaxias pueden ser las condensaciones más fundamentales de la materia en el 
espacio y en cualquier caso, son los sistemas que podemos reconocer con los telescopios actuales 
y podemos estimar sus distancias relativas. Así el estudio de los cúmulos de galaxias puede 
proporcionar las claves para la comprensión del Universo como un todo. 

27.4.1. Números y catálogos de cúmulos 

Mucho antes de la era de la astronomía extragaláctica, se reconoció que la distribución a pequeña 
escala de las nebulosas en el espacio no era al azar. Incluso la pequeña muestra de los 35 objetos 
Messier, ahora reconocidos como galaxias, exhibe esta no aleatoriedad. Casi la mitad de estos 
objetos se encuentran en las proximidades del cúmulo de Virgo. Los gráficos de la distribución en el 
cielo de las nebulosas que figuran en Catálogo General de John Herschel o en el Nuevo Catálogo 
General de Dreyer y el índice de catálogos, revelan varias concentraciones importantes que ahora 
son reconocidas como cúmulos cercanos de galaxias. Dos de estos cúmulos, el cúmulo de Perseo y 
el cúmulo de Coma, fueron descritos en detalle por Wolf a principios de siglo. También Wirtz 
complementó la distribución de los objetos NGC e IC con los datos de los estudios de Fath, Curtís, 
y él mismo, llamando la atención de varios centros bien definidos. 

La investigación fundamental de la distribución de las galaxias proporcionó más información sobre 
la tendencia de agrupamiento. Se estima que si los grandes grupos promedian 500 miembros cada 
cúmulo, estos representarían alrededor del 1 % del número total de galaxias observadas. Incluso 
después de omitir los grandes cúmulos de su investigación, Hubble encontró que la distribución de 
galaxias no era aleatoria e interpretó una asimetría en la distribución de las frecuencias con varios 
números de galaxias contadas como una tendencia a la agrupación a pequeña escala. Según Hubble, 
los grupos y los cúmulos no podían estar simplemente superpuestos en una distribución aleatoria de 
galaxias aisladas, ya sean condensaciones en el campo general produciendo cúmulos o la 
evaporación de las galaxias de grupos de población del campo general. 

Mientras tanto se descubrieron cúmulos individuales adicionales, a menudo por accidente. 
Tombaugh (1937) describe 3 cúmulos en bajas latitudes galácticas. Zwicky descubrió varios nuevos 
cúmulos con el telescopio Schmidt de 18 pulgadas de Monte Palomar y los investigó junto a otros 
cúmulos con este instrumento y más tarde con los telescopios de 48 pulgadas Schmidt y el de 200 
pulgadas. Zwicky propuso que todas las galaxias pertenecen a cúmulos y que el Universo puede 
considerarse dividido en células de cúmulo con un diámetro medio de aproximadamente 7,5 X 10 6 
pe. 
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Desde la Segunda Guerra Mundial, dos estudios fotográficas del cielo han demostrado de 
manera concluyente que los cúmulos de galaxias son muy numerosos, mucho más que la 
mayoría de los investigadores habían creído. Estos estudios son el Lick 20-inch Astrographic 
Survey y el National Geographic Society-Palomar Observatory Sky Survey. A partir de los 
recuentos de imágenes de galaxias en las fotografías de estos estudios, Lick, Shane y sus 
colaboradores han elaborado catálogos y cartas de la densidad superficial de las galaxias 
por grado cuadrado. Los recuentos de Lick han sido analizados estadísticamente bajo la 
dirección de Scott y Neyman en el Berkeley Statistical Laboratory. Se encontró que la 
correlación entre los recuentos de I o x I o persiste en las separaciones cuadradas de unos 4 o y que 
tiene casi el mismo valor en ambos casquetes polares galácticos. A partir de la forma de la función 
cuasi-correlación, los estadísticos derivan parámetros que describen la escala y la amplitud del 
cúmulo. Se aplican entonces estos parámetros para la fabricación de un campo sintético de 
imágenes de galaxias basadas en un modelo que asume que todas las galaxias están en los cúmulos. 
La comparación del campo sintético con campos trazados a partir de placas reales mostró una 
sorprendente similitud entre la predicción del modelo y la distribución observada de las galaxias. En 
todo caso, los campos reales muestran una tendencia ligeramente mayor que el de la agrupación 
sintética. 

Limber también investigó la distribución de las galaxias de Shane y de Wirtanen en las placas de 
Lick y ajustó un modelo en el que la densidad espacial de las galaxias es una función de variación 
suave de posición en el espacio. Con ello, Limber obtiene una estimación independiente de la escala 
de la agrupación. Aunque su procedimiento fue criticado por Neyman y Scott, basándose en que la 
naturaleza discreta de las galaxias es incompatible con una función suavemente variable que 
describe su distribución entre las células de volumen en el espacio, los resultados de Limber están 
de acuerdo cualitativo con los de Neyman, Scott y otros. Layzer ha sugerido un modelo que tiene en 
cuenta las fluctuaciones discretas que surgen debido al carácter discreto de la distribución de las 
galaxias, así como aquellos que surgen de la agrupación y que también se aplica a una distribución 
que presenta la agrupación, pero que no consiste en su totalidad de cúmulos discretos e 
independientes. 

Hoy se reconoce que el agolpamiento de las galaxias es una tendencia dominante y puede ser 
fundamental. De hecho no es imposible que todas o casi todas las galaxias pertenezcan a grupos o 
por lo menos que se formaron originalmente en cúmulos. Como se ha demostrado por la 
investigación estadística de Berkeley de los recuentos de Lick, la existencia de un campo de objetos 
sin cúmulo puede ser creado por muchos de estos cúmulos y grupos y en muchos de los cuales sólo 
pueden ser visibles uno o dos miembros más brillantes. Sólo los sistemas que se destacan 
visiblemente, ya sea porque son agregados inusualmente ricos o porque sus miembros se encuentran 
muy cerca entre sí en comparación con las distancias intergalácticas, serán reconocidos como 
grupos discretos o cúmulos. Obviamente no se identificaron grupos pequeños a menos que estén 
relativamente cerca. Incluso los cúmulos ricos son cada vez más difíciles de distinguir por el 
aumento de las distancias. 

Por lo tanto la definición de un cúmulo o grupo de galaxias no es un asunto trivial. Tales 
propiedades como los tamaños totales, las poblaciones totales, la distribución de las galaxias 
miembros y las funciones de luminosidad dependen de forma muy crítica de cómo se definen los 
grupos y como se distinguen sus miembros. Varios investigadores han dado definiciones 
operativas más específicas de los grupos a los efectos de sus respectivos estudios. Muchas de las 
diferencias de opinión entre ellos con respecto a la naturaleza de las agrupaciones se derivan del 
hecho de que han definido las agrupaciones de diferentes maneras. 
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27.4.2. Tipos de cúmulos 

Los cúmulos de galaxias muestran una amplia variedad de formas morfológicas, desde ricos agregados de 
miles de miembros a los grupos relativamente pobres o incluso a sistemas dobles o triples si estos pueden 
ser clasificados como cúmulos. Con mucho los grupos más pequeños parecen ser los más numerosos, pero 
en la actualidad no existen datos fiables sobre el número relativo real de cúmulos ricos y pobres. A los 
efectos del Catálogo de galaxias y cúmulos de galaxias, Zwicky clasifica los cúmulos como compactos, 
compactos medianos y abiertos. Define un cúmulo compacto como un cúmulo con una sola concentración 
de galaxias, en el que aparecen 10 o más galaxias. Un cúmulo compacto medio es un cúmulo con una sola 
concentración dentro de la cual las galaxias parecen estar separadas por varios de sus diámetros o en el que 
hay varias concentraciones de galaxias. Un cúmulo abierto es un cúmulo sin ninguna galaxia importante 
pero que aparece como una nube suelta de las galaxias superpuestas. 

Una clasificación más reciente de cúmulos de galaxias fue sugerido por Morgan (1961) sobre la 
base de su estudio de los 20 cúmulos más cercanos del Catálogo de Abell. Morgan encontró que los 
cúmulos investigados podrían ser divididos en dos categorías, de acuerdo con los tipos de galaxias 
encontradas entre sus miembros más brillantes: (i) los que contienen cantidades apreciables de 
galaxias de la concentración central de menor importancia de la luz (galaxias espirales tardías e 
irregulares) y (ii) los que contienen pocos o ninguno de estos últimos. 

Las clasificaciones asignadas a los cúmulos por Morgan y Zwicky no son independientes, sino que 
están fuertemente correlacionados. Las principales características de ambos sistemas se conservan 
porque simplemente clasifican los cúmulos como regulares o irregulares. Aunque la demarcación 
entre las dos clases no es muy marcada, ellos describen únicamente muchas de las características 
morfológicas de la mayoría de los cúmulos. Los cúmulos regulares son todos ricos, que tienen 
poblaciones del orden de 10 o más en el intervalo de los más brillantes de magnitud 6, muestran alta 
concentración central y marcada simetría esférica. Sus miembros consisten enteramente, o casi en 
su totalidad, en galaxias de tipo E y SO. Ejemplos de ello son los famosos cúmulos de Coma y de 
Corona Borealis. La mayoría de los cúmulos compactos de Zwicky y los cúmulos tipo II de Morgan 
pertenecen a esta clase. Los grupos irregulares oscilan entre los grupos pobres, como el Grupo 
Local, a agregados relativamente ricos, como el cúmulo de Virgo o el cúmulo de Hércules. Estos 
cúmulos contienen poco o nada de simetría esférica y la ninguna concentración central marcada, 
aunque con frecuencia hay múltiples condensaciones. Estos grupos suelen contener galaxias de todo 
tipo, incluidos los números apreciables de espirales de tipo tardío e irregulares. A esta clase 
pertenecen los cúmulos compactos medianos y abiertos de Zwicky y el tipo I de los cúmulos de 
Morgan. 

27.4.3. Contenido de galaxias en los cúmulos 

Las galaxias espirales e irregulares parecen ser raras o inexistentes en los cúmulos regulares, pero 
son comunes en los irregulares. El Grupo Local, a pesar de ser un pobre cúmulo irregular, es aquel 
para el cual existe el censo más completo. Contiene tres galaxias espirales en el rango de las 
magnitudes 19 a 21, cuatro galaxias irregulares en el rango de las magnitudes 14 a 18, cuatro 
elípticas intermedias en el rango de las magnitudes 14 a 17 y hasta nueve elípticas enanas del tipo 
Escultor en el rango de las magnitudes 9 a 14, incluyendo tres presuntas compañeras de la galaxia 
M31 descubiertas por van den Bergh (1972). No hay elípticas gigantes en el Grupo Local, pero la 
evidencia de los cúmulos ricos sugiere que la función de luminosidad de las galaxias elípticas 
aumenta con el aumento de la magnitud absoluta y las galaxias elípticas gigantes son raras. 

El cúmulo irregular de Virgo muestra una amplia gama de tipos de galaxias. La mayoría de las 
galaxias más brillantes son espirales, de las cuales 205 se encuentran en la región del cúmulo de 
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Virgo, siendo el 68 % espirales y sólo el 19 % elípticas, siendo el resto irregulares o sin clasificar. 
Sin embargo la incidencia de las galaxias elípticas en el cúmulo de Virgo sigue siendo 
significativamente mayor que entre las galaxias más brillantes. Según Shapley (1950), poco menos 
de la mitad de las galaxias de Virgo son galaxias espirales en el rango de magnitud de 12 a 14 y sólo 
una cuarta parte en el rango de 14 a 16. 

Reaves (1956, 1967) ha buscado galaxias débiles en el cúmulo de Virgo en placas tomadas con el 
astrógrafo de 20 pulgadas de Lick. De unos 1.000 objetos que Reaves considere posibles o 
probables miembros del cúmulo, describe 76. Sólo 11 de ellos no son del tipo elíptico y la 
pertenencia a grupo de algunos de los 11 está en duda. La mayoría de los objetos de Reaves parecen 
ser similares a IC3475. Son galaxias probablemente elípticas de intermedia a baja luminosidad, que 
van desde objetos como la galaxia NGC 221 a los sistemas de tipo Escultor más brillantes en el 
Grupo Local. Sin embargo Reaves (1962) hace hincapié en que esta interpretación debe 
considerarse con cautela hasta disponer de imágenes con otros colores. Podría esperarse que las 
elípticas enanas débiles existan en aún mayor número en el cúmulo de Virgo, pero no se han 
detectado en el estudio de Reaves. 

Las galaxias elípticas ligeramente más brillantes que las enanas de tipo Escultor, también se han 
observado en algunos otros cúmulos cercanos, en particular el grupo M8 1 y el cúmulo de Lornax. 
Por lo tanto hay escasa evidencia disponible de que las galaxias elípticas enanas son muy comunes 
en los cúmulos irregulares cercanos y bien podría ser la más numerosa clase de galaxia en todos los 
grupos. 

Mientras que las galaxias espirales son comunes entre las galaxias más brillantes en los cúmulos 
irregulares y son en realidad en la mayoría entre las galaxias brillantes de Virgo, los miembros más 
brillantes del cúmulo tienden a ser galaxias gigantes elípticas, a menos que la población del cúmulo 
sea pequeña. Los cuatro miembros más brillantes del cúmulo de Virgo, son las galaxias elípticas 
gigantes NGC 4472, NGC 4486, NGC 4649 y NGC 4406. Si el módulo de distancia del cúmulo es 
31,1, estas galaxias tienen magnitudes visuales absolutas en el rango de -21,9 a -22,6. Del mismo 
modo Morgan (1961) encontró que los miembros más brillantes de cada uno de los 20 grupos más 
cercanos en el catálogo Abell tienden a tener poblaciones estelares que probablemente son la 
evolución de las estrellas gigantes de tipo amarillo. 

Con frecuencia uno o dos galaxias elípticas gigantes particularmente luminosas se encuentran cerca 
del centro de un cúmulo regular y a veces estas galaxias elípticas supergigantes superarán el brillo 
de los miembros más luminosos del cúmulo en más de una magnitud que están cerca de ellas. Por 
ejemplo el centro del cúmulo de Coma se encuentra más o menos a medio camino entre las galaxias 
elípticas gigantes NGC 4874 y NGC 4889. 

Bautz y Morgan (1970; Bautz 1972) clasifican los cúmulos de I a III de acuerdo a su galaxia elíptica 
más brillante. Un cúmulo de tipo I contiene una galaxia extraordinariamente grande y luminosa de 
tipo cD que domina el cúmulo, al igual que lo hace la galaxia NGC 6166 en el cúmulo Abell 2199. 
Por otro lado los cúmulos Virgo y Corona Borealis (A2065) representan el tipo III, en que cada uno 
no tiene ningún miembro que destaque notablemente en el fondo de la gigantesca galaxia. 

Los ricos cúmulos regulares, en contraste con los irregulares, parecen estar casi completamente 
desprovistos de galaxias espirales e irregulares. En realidad hay varias galaxias espirales en el 
cúmulo de Coma, el más cercano de los cúmulos regulares. 

Spitzer y Baade (1951) sugirieron que la ausencia de galaxias espirales en los cúmulos ricos puede 
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ser el resultado de colisiones entre las galaxias del cúmulo y la consiguiente eliminación de su 
materia interestelar. Por ejemplo en el cúmulo de Coma, una galaxia típica se mueve con una 
velocidad del orden de 10 8 km/seg con respecto al centro del cúmulo. En 5 x 10 8 años, una galaxia 
atravesaría una distancia de 5 x 10 6 pe. En el momento del análisis de Spitzer-Baade parecía que 
esto era varias veces el diámetro del cúmulo y que la mayoría de las galaxias por las que atraviesa a 
través del cúmulo habría sufrido al menos una colisión desde que se formó el cúmulo. Sin embargo 
con las modernas estimaciones de escala de las distancias extragalácticas y los diámetros del 
cúmulo, no es seguro de que según el mecanismo de Spitzer-Baade se pueda haber eliminado 
efectivamente la materia interestelar de la mayoría o todas las galaxias en un cúmulo típico rico a 
menos que su edad sea mucho mayor que por lo general se supone para el Universo. Por lo tanto es 
posible que las galaxias espirales o bien nunca se formaron en los cúmulos regulares o han 
desaparecido a través de otros procesos evolutivos. 

Los cúmulos ricos de galaxias también tienden a contener fúertes fuentes de radio. Mills (1960) 
comparó las posiciones de 1159 fuentes de radio encontradas en el estudio de Sydney con las de los 
877 cúmulos ricos del catálogo Abell que aparecen en la misma región del estudio. Encontró 55 
coincidencias, mientras que sólo 16 coincidencias podrían ser casuales. Van den Bergh (1961a) 
comparó igualmente posiciones de 282 fuentes de radio del catálogo 3C en latitudes galácticas 
mayores de 25° con posiciones de los cúmulos en el catálogo Abell y encontró 27 coincidencias, 
mientras que nueve podrían ser casualidad. Por otra parte van den Bergh encuentra que las 
magnitudes de las fúentes de radio se correlacionan con las distancias de los cúmulos, fortaleciendo 
aún más la importancia de la asociación de las fuentes de radio y los cúmulos. Más recientemente 
Pilkington (1964) ha vuelto a discutir las coincidencias entre las posiciones de los cúmulos y de las 
fuentes de radio en los catálogos de Cambridge y Sydney y ha añadido una búsqueda de estas 
coincidencias entre las fuentes de radio en el estudio 4C parcialmente completo. Encuentra que las 
posiciones de radio tienden a estar cerca de los centros proyectados de los cúmulos y da una tabla 
de 41 fuentes que se encuentran dentro de aproximadamente 1 Mpc del centro del cúmulo. Se 
estima que alrededor del 8 de ellas son asociaciones casuales. Rogstad, Rougoor y Whiteoak (1965) 
han buscado la radiación continua de 21 cm de 39 cúmulos cercanos con el interferómetro de radio 
Caltech en Owens Valley y han detectado un flujo significativo en 25 de ellos. Estiman que casi el 
60 por ciento de los cúmulos que figuran en las tres categorías del catálogo Abell contiene fuentes 
de radio detectables. 

Según Minkowski (1963) y Matthews, Morgan, y Schmidt (1964), más de un tercio de las galaxias 
individuales fueron identificadas con fuentes de radio y se encuentran en los cúmulos ricos del 
catálogo Abell. Por otro lado Minkowski estima que sólo alrededor del 10 % de todas las galaxias 
están en cúmulos ricos del catálogo de Abell. De forma independiente Van den Bergh y Pilkington 
encontraron que el número de coincidencias entre las posiciones de las fúentes de radio y el cúmulo 
no están correlacionadas con los cúmulos más ricos de la manera esperada si las colisiones entre 
galaxias fúeran responsables de la emisión de radio. Por otro lado Rogstad y Ekers encontraron que 
las galaxias de tipo E y SO son las más propensas a tener fuentes de radio fúertes y sus datos 
sugieren que la propensión de los cúmulos de tener fúentes de radio puede reflejar simplemente la 
tendencia de las galaxias de tipo E y SO a formar cúmulos. 

27.4.4. La función de luminosidad y los colores de las galaxias del 
cúmulo 

Hubble investigó la distribución de las magnitudes absolutas de 134 galaxias espirales y 11 galaxias 
irregulares y representó su función de luminosidad mediante una curva de Gauss que tenía una 
magnitud absoluta media de -14,19 y una desviación estándar de 0,85 magnitudes. La función de 
luminosidad de Hubble se aplica a las galaxias de una muestra donde había una mayoría de galaxias 
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elípticas dado que son los principales componentes de los cúmulos ricos. De hecho deberíamos 
esperar que las funciones de luminosidad variaran incluso entre cúmulos de diferente tipo 
morfológico y riqueza. 

Las conclusiones de Zwicky en cuanto a que la función de luminosidad de las galaxias aumenta con las 
magnitudes absolutas débiles es casi seguro correcta, al menos en las galaxias en los cúmulos ricos y con los 
límites de magnitud observados. Así Zwicky (1957) obtiene la siguiente expresión para la función de 
luminosidad integrada de las galaxias del cúmulo: N (Am) = k (10 Am/5 -1), donde N (Am) es el número de 
galaxias en el rango de magnitudes Am entre la magnitud m y la magnitud de la galaxia más 
brillante del cúmulo. Por desgracia de la forma que Zwicky define sus diámetros angulares del 
cúmulo, estos no están relacionadas con la distancia. Sin embargo la fórmula de Zwicky puede ser 
cualitativamente correcta, al menos en las magnitudes más débiles. Zwicky afirma que que la 
ecuación es consistente con el número de galaxias en varios cúmulos con dos o más diferentes 
límites de magnitud y también con la distribución de las magnitudes obtenidas con la fotometría 
Schraffier entre las galaxias más brillantes en varios cúmulos. Van den Bergh analiza las magnitudes 
absolutas de 240 galaxias brillantes, de las cuales 48 son elípticas y 192 son espirales e irregulares y sus 
funciones de luminosidad están de acuerdo cualitativamente con la fórmula de Zwicky en las magnitudes 
débiles, aunque aumenta más rápidamente en sus extremos brillantes. 

Dado que las magnitudes totales de las galaxias no son fáciles de definir sin ambigüedades, los 
investigadores deben tener mucha cautela en la interpretación de las magnitudes publicadas. Los 
resultados consistentes han sido obtenidos por Sandage, que define la magnitud de una galaxia de 
acuerdo a la luz total contenida dentro de una detenninada isofota y por Holmberg que integra la luz 
sobre una imagen de la galaxia de varios trazados microfotómetros a través de ella. Sin embargo las 
magnitudes de Sandage no corresponden a la misma fracción de luz en las galaxias de tamaño 
similar pero diferente brillo superficial y con el procedimiento de Holmberg en que la contribución 
a la luz total de una galaxia de extensiones externas muy débiles que están por debajo del umbral 
fotográfico, sigue siendo desconocido. 

Los colores de las galaxias, por lo menos en sus partes internas, se pueden medir con mayor facilidad que las 
magnitudes totales y se dispone de datos bastante precisos. Los resultados publicados de la fotometría 
fotoeléctrica por De Vaucouleurs (1961) y la fotometría fotográfica de Holmberg (1958) incluyen galaxias del 
cúmulo de Virgo y otros. En general los colores de las galaxias más brillantes del cúmulo parecen ser los 
mismos que los de las galaxias de tipo morfológico similar. Para las galaxias elípticas gigantes, los índices de 
color B-V son aproximadamente de 0,95 a 1,00. El índice de color B - V disminuye a través de la secuencia de 
lasgalaxias espirales de aproximadamente 0,8 para las de tipo Sa a aproximadamente 0,5 para las de tipo Se. Sin 
embargo De Vaucouleurs y Baum informan que los colores de las galaxias elípticas en el cúmulo de Virgo que 
son sucesivamente más débiles que 11,5, son más azules que los de las galaxias elípticas gigantes. También 
muestra que existe una dependencia incluso más fuerte en el sentido de que las galaxias más débiles son más 
azules. Por otro lado los datos de De Vaucouleurs y de Holmberg incluyen medidas de color de varias galaxias 
elípticas intrínsecamente más débiles del Grupo Local de luminosidad intermedia, que parecen tener colores 
que son aproximadamente los mismos que los de las galaxias elípticas gigantes. Holmberg incluso incluye dos 
galaxias elípticas enanas de los sistemas de Leo en el Grupo Local y ellas también tienen aproximadamente 
unos colores normales. 

27.4.5. Poblaciones de los cúmulos 

No es posible afirmar con certeza si los objetos que creemos que está en un cúmulo de galaxias, 
en realidad está. Incluso las velocidades radiales no proporcionan una respuesta inequívoca a 
causa de la dispersión de velocidad que siempre existe dentro de un cúmulo. Sólo 
estadísticamente podemos hablar de las poblaciones del cúmulo y entonces debemos definir: (1) 
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el rango de magnitud; (2) la forma a partir de la cual podemos establecer sus límites y (3) la 
forma en que las correcciones se aplicarán para el campo de los objetos de primer plano y de 
fondo. 

Las poblaciones vienen dadas por Zwicky y sus colaboradores en el Catálogo de galaxias y cúmulos 
de galaxias. La población que aparece para un cúmulo es el número de galaxias visibles en las 
fotografías del Palomar Sky Survey que están contenidas dentro de la isopleta en la que la densidad 
superficial de las galaxias es el doble que en el campo circundante. Está claro que las poblaciones 
no son independientes de la distancia, ya que dado que un isopleta no contiene la totalidad de su 
cúmulo, sino sólo esta parte dentro de la cual la densidad superficial es el doble de la del campo 
circundante, no se cuenta toda la población del cúmulo, incluso en el rango de magnitud 
considerado. Por otra parte la isopleta contiene una fracción más pequeña de la imagen proyectada 
de un cúmulo distante más que de uno cercano. Por último Zwicky ha llamado la atención sobre el 
hecho de que sus poblaciones de los cúmulos pueden verse afectadas por la absorción interestelar y 
la posible absorción intergaláctica. 

La población de un cúmulo en el catálogo Abell es el número de galaxias más brillantes que m s + 2, 
donde m s es la magnitud del rojo de la foto del tercer miembro del cúmulo más brillante. Todas los 
cuentas se realizaron en base a las fotografías rojas del Sky Survey e incluyen las galaxias en el 
rango de magnitud prescrito que están contenidos dentro de un círculo centrado en la imagen del 
cúmulo, menos el número en el mismo rango de magnitud contenido dentro de un círculo de tamaño 
similar en el campo cercano. Los círculos utilizados fueron grandes en comparación con las 
principales concentraciones de galaxias dentro del cúmulo. El radio del círculo, en milímetros, fue 
de 4,6 x 10 5 / cz, donde cz es la velocidad de la recesión en km/seg, y fue estimado comparando el 
décimo miembro del cúmulo más brillante con los diez miembros más brillantes de los cúmulos del 
desplazamiento al rojo medido. Así las cuentas se extendieron a aproximadamente la misma 
distancia lineal en el espacio de cada centro del cúmulo, independientemente de la distancia del 
cúmulo. 

27.4.6. Tamaños y estructuras de los cúmulos 

Los tamaños de los cúmulos son difíciles de determinar debido a que (a) el límite de un cúmulo es 
indefinido y (b) por lo general se observan sólo los miembros más brillantes del cúmulo. Mientras 
que el cúmulo se acerca a un estado de equilibrio estadístico, los miembros más débiles invisibles 
debe ser distribuidos de manera más amplia en el espacio. Por otro lado no hay pruebas 
concluyentes de que todavía ni un solo cúmulo está en un estado de equilibrio estadístico. Si se 
supone que los miembros brillantes y débiles de un cúmulo están en un estado de equilibrio 
estadístico, de hecho ocupan el mismo volumen de espacio y si podemos distinguir los cúmulos de 
las galaxias entre ellos, entonces podemos obtener una estimación del tamaño del cúmulo. Las 
galaxias enanas elípticas, tanto en el cúmulo de Virgo como en el cúmulo de Fornax, ocupan 
aproximadamente la misma área en el cielo que los miembros brillantes del cúmulo. El diámetro 
angular del cúmulo de Virgo es de aproximadamente 7 o y el diámetro lineal correspondiente es de 
aproximadamente 3 x 10 6 pe. El cúmulo irregular de Hércules tiene unas dimensiones de 3,8 x 10 6 
por 2,5 x 10 6 pe. El Grupo Local es de aproximadamente 1 x 10 6 pe de diámetro. 

Los tamaños de los grupos más grandes en el Catálogo de galaxias y cúmulos de galaxias son 
mostrados por Zwicky y sus colaboradores. Aunque existe una considerable dispersión en los datos, 
informan que los mayores cúmulos de todo tipo (compacto, compacto mediano y abierta) tienen 
aproximadamente el mismo tamaño, que es del orden 10 pe. Esto es en realidad un límite inferior 
para el diámetro correspondiente a la isopleta de Zwicky donde la densidad superficial de las 
galaxias es el doble de la general y no a la totalidad de los cúmulos. 
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Los grupos irregulares no muestran una simetría o estructura regular, sin embargo hay múltiples 
condensaciones de galaxias. De los cúmulos investigados hasta la fecha, todos los que son 
irregulares muestran una evidencia de subagrupación. Los subgrupos parecen tener radios 
característicos de la orden 10 5 pe y por supuesto hay dos subgrupos en el Grupo Local centrados en 
la Vía Láctea y la galaxia M31. También es bien conocido que las galaxias dobles y múltiples son 
comunes en ciertos grupos irregulares. 

Se han intentado varios tipos de representación analítica en cuanto a la distribución de las 
galaxias en los cúmulos ricos. Zwicky ha ajustado la distribución proyectada de galaxias en 
varios grupos a una distribución acotada isotérmica proyectada sobre un plano. Una solución 
temprana para la distribución de la densidad fue dada por Emden (1907), que tabula la densidad 
como una función de una variable adimensional E, que representa la distancia radial desde el 
centro de la configuración. Zwicky relaciona la distancia lineal r desde el centro de un cúmulo de 
galaxias a la E de Emden. Zwicky cita la pequeña dispersión en los valores entre los diferentes 
cúmulos siendo en realidad de aproximadamente un factor de 2. Esto evidencia de que todos los 
cúmulos regulares son similares en tamaño y estructura. 

Una observación importante para el estudio de la dinámica de un cúmulo es determinar si hay 
una segregación de sus galaxias brillantes y de las galaxias tenues. Si se ha llegado a un estado 
de equipartición de la energía, las galaxias más débiles, presumiblemente menos masivas, deben 
llenar un mayor volumen de espacio que las más brillantes. Zwicky presenta evidencia de que 
existe una segregación por ejemplo entre las galaxias más brillantes del cúmulo de Virgo, pero 
también hay una segregación según el tipo de galaxia. 

Hodge, Pyper y Webb (1965) han comparado la distribución de las 50 galaxias débiles que 
descubrieron en el cúmulo de Fornax a la de los miembros más brillantes del cúmulo: 
encontraron que la pertenencia al cúmulo es demasiado difícil de determinar más allá de 4 ° 
desde el centro, por lo que limitan su comparación a las regiones interiores. Allí las galaxias 
débiles parecen mostrar menos concentración central, lo que sugiere que existe una 
segregación real. 

En cuanto al cúmulo de Coma, diferentes investigadores discrepan sobre el tamaño del cúmulo y la 
distribución de las galaxias brillantes y tenues. Zwicky (1957) sostiene que el cúmulo tiene al 
menos 6 o de radio, que contiene alrededor de 10 4 miembros más brillantes que la magnitud 19 y que 
no está marcada la segregación de sus miembros más brillantes y más débiles. Sin embargo Noonan 
(1961a, b) ha vuelto a analizar las cuentas publicadas por Zwicky y encuentra que el cúmulo tiene 
un radio de sólo 100' y que tiene distribuciones idénticas de galaxias brillantes y tenues. Omer, Page 
y Wilson (1965), a partir de su análisis y de las cuentas de Shane en el cúmulo de Coma, llegan a la 
misma conclusión que Noonan. Estas diferentes conclusiones son el resultado de las diferentes 
interpretaciones de la densidad superficial de las galaxias en general. La densidad media de los 
cúmulos de galaxias es bastante constante desde 2 ° a 6 o desde el centro del cúmulo, pero es 
ligeramente inferior en algunas direcciones a una distancia más allá de 6 o . 

Rood (1972) también encuentra en que no hay una marcada segregación de galaxias brillantes y 
débiles en el cúmulo de Coma. Sin embargo obtiene un radio de 200’. Abell cree que es posible que 
el tamaño mayor que encuentra Rood, es debido a que los miembros de algunas galaxias distantes 
pueden ser parte de una superestructura de galaxias que en realidad no pertenecen a la 
concentración principal del cúmulo de Coma. 
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27.4.7. Dinámica de los cúmulos 

Los datos de observación incompletos e incluso en conflicto no permite dibujar un panorama 
muy completo de la dinámica de un solo cúmulo. A lo sumo, a partir de los datos 
observacionales, se pueden hacer sólo estimaciones aproximadas de las estructuras dinámicas 
probables de los cúmulos. 

El tiempo de relajación en las regiones centrales de un cúmulo, como el cúmulo de Coma, es casi 
seguro que es de más de 10 9 años y probablemente se encuentra dentro de un pequeño factor de 10 10 
años. Por lo tanto es dudoso que en la presunta edad del Universo (10 10 años), los encuentros 
gravitatorios entre las galaxias pueden haber creado algo parecido a un estado de equilibrio 
estadístico en un cúmulo regular. Sin embargo si se pudiera haber alcanzado este estado, 
esperaríamos que: (1) un equipartición de la energía con la consecuente segregación de las 
velocidades de las galaxias según sus masas; (2) una segregación radial de las galaxias dentro del 
cúmulo de acuerdo a la masa, con las galaxias menos masivas y que se mueven rápidamente 
ocupando una distribución espacial más grande; y (3) una distribución de masa dentro de al menos 
las regiones centrales del cúmulo asemejando a un politropo isotérmico. 

En el grupo Abell 194, Zwicky y Humason (1964) informan de las velocidades radiales de 41 
galaxias que presumen de ser miembros del cúmulo. La velocidad media es de 5.321 km/seg con 
una dispersión de 406 km/seg. Sin embargo las 21 galaxias más brillantes tienen una velocidad 
media de 5.254 km/seg con una dispersión de 360 km/seg, mientras que los valores 
correspondientes a las 21 galaxias más débiles son 5.392 y 439 km/seg. Zwicky y Humason 
interpretan la dispersión ligeramente superior en la velocidad de los miembros más débiles de que 
es indicativo de un grado de equipartición de la energía. Las 6 galaxias más brillantes tienen 
velocidades muy cerca de la media del cúmulo, pero para las galaxias restantes el efecto se 
desvanece. En todo caso la dispersión de la velocidad disminuye al aumentar la magnitud y de 
hecho hay una diferencia grande entre la dispersión de las velocidades de las galaxias en las mitades 
del suroeste y noreste del cúmulo, que entre los miembros más brillantes y más débiles. En su 
análisis del cúmulo de Coma, Rood (1972) no encuentran evidencia de una dependencia de la 
luminosidad con la dispersión de la velocidad, con la posible excepción de que las galaxias muy 
brillantes en el núcleo central pueden tener una dispersión más pequeña. 

Zwicky (1957) reporta una segregación radial muy pronunciada de los miembros brillantes y 
débiles del cúmulo de Coma, pero este resultado depende de las hipótesis de que parte. El hallazgo 
de una segregación de las galaxias brillantes y débiles en el cúmulo 426 por Rudnicki (1963) puede 
ser consecuencia de la absorción interestelar irregular. El caso del cúmulo de Virgo no está claro 
porque puede haber más de un cúmulo. La ligera segregación encontrada por Hodge, Pyper, y Webb 
(1965) en el cúmulo de Fornax parece ser real, pero Fornax es un cúmulo pobre y la separación en 
el mejor de los casos es pequeña. Otras investigaciones también han sugerido una ligera 
segregación radial de las galaxias brillantes y débiles en algunos cúmulos, pero la evidencia es a 
veces contradictoria, y en ningún caso hay la segregación presente en la cantidad requerida por el 
equilibrio estadístico completo. 

Zwicky y N. Bahcall han mostrado que las observaciones de las distribuciones de densidad en 
varios cúmulos regulares son compatibles con las distribuciones isotérmicas, pero sus datos también 
pueden ser representados casi tan bien por varias otras distribuciones que no tienen nada que ver 
con el equilibrio estadístico. 
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27.4.8. Masas de los cúmulos 

El método dinámico de la estimación de las masas de los cúmulos de las galaxias es bastante 
aceptado, aunque sus supuestos han sido revisados porque a menudo las masas encontradas parecen 
discordantes con las estimadas a partir de las luminosidades de los miembros del cúmulo. Las 
relaciones masa/luminosidad encontradas para las galaxias individuales o para las galaxias dobles, 
oscilan entre 1 y 15 para las espirales y de 10 a 70 para las elípticas y las de tipo SO. Por otro lado 
para conciliar las masas estimadas para una serie de grupos y cúmulos de galaxias a partir de los 
métodos dinámicos y de la luminosidad, las relaciones masa/luminosidad para algunos de estos 
sistemas tendrían que estar en el rango de 100 a 1000. Hace años Zwicky (1933) y Smith (1936) 
llamaron la atención sobre la inesperadamente alta masa obtenida por el cúmulo de Virgo a partir de 
su cinemática intema, así como también se detectó en el cúmulo de Hércules (A 2151). Entonces el 
problema es entender el porque las relaciones masa-luminosidad encontradas para los cúmulos y los 
grupos de galaxias son a menudo más altas, incluso por un factor de 10 o más que los encontrados 
para las galaxias individuales o dobles. Entre las posibilidades propuestas están las siguientes: 

• Ambartsumian (1958) ha sugerido que los cúmulos tienen energía positiva y se están 
expandiendo. Por otra parte para reducir la masa dinámica de un cúmulo incluso con sólo un 
factor de 4 y en este caso las velocidades observadas de las galaxias son, en media, sólo 
1,414 veces mayor que las velocidades que tendrán cuando el cúmulo se haya expandido 
hasta el infinito. En un período muy largo, todos los cúmulos disiparían lo suficiente hasta 
haber perdido su identidad y sería difícil entender porque la mayoría de las galaxias se 
encuentran todavía en los cúmulos. 

• Tal vez las altas masas de algunos cúmulos se deben a unas pocas galaxias muy masivas. 
Parece haber una tendencia a que la relación masa/luminosidad sea una función creciente 
de la masa para las galaxias elípticas. Sin embargo es muy difícil inventar poblaciones 
estelares convincentes que pueden dar relaciones masa/luminosidad extremadamente altas 
que se requerirían. Por otra parte muchos de los cúmulos y grupos más pequeños para los 
cuales la relación masa/luminosidad aparece ser alta, sólo tienen espirales entre sus 
miembros masivos. 

• Las relaciones masa/luminosidad obtenidas son proporcionales al valor supuesto de la 
constante de Hubble. Por lo tanto una escala de distancias muy ampliado, las reduciría. Pero 
también reduciría las correspondientes relaciones encontradas en la mayoría de las galaxias 
individuales y las galaxias dobles, por lo que la discrepancia se mantendría. 

• Hay una probabilidad de que exista una estructura metagaláctica de tamaño más grande 
que cualquier cúmulo, es decir, serían cúmulos de segundo orden. Si es así, y si las fuerzas 
gravitatorias existen entre los cúmulos en un sistema de este tipo, entonces dos o más 
cúmulos vistos superpuestos en la proyección puede confundirse en ocasiones con un 
sistema aislado y sus movimientos relativos pueden conducir a una dispersión de la 
velocidad observada falsamente alta. En particular el cúmulo de Hercules está en una 
región rica en grupos y cúmulos de aproximadamente la misma distancia y puede no ser 
una sola unidad dinámica. 

• La subagrupación o la incidencia de la duplicidad dentro de un cúmulo conlleva la reducción de la 
separación media de las galaxias, aumentando así la energía potencial para una masa detenninada. Van 
den Bergh (1960) ha señalado que las galaxias binarias en el cúmulo de Virgo pueden estar 
posiblemente afectadas significativamente por la masa del cúmulo. Sin embargo los estudios de 
subagrupación en varios cúmulos (Abell, Neyman, y Scott 1964) muestran que en general el fenómeno 
no puede ser importante. 

• Una explicación popular es que los cúmulos contienen una gran cantidad de materia oscura 
que se suma a sus masas, pero no a sus luminosidades visuales. Zwicky (1957) cree que la 
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materia oscura intergaláctica en los cúmulos aguarda cúmulos más remotos, a pesar de que 
la existencia de esta absorción no es umversalmente aceptada. Para el cúmulo de Coma, se 
estima un oscurecimiento de 0,6 magnitudes (Zwicky 1959). Sin embargo el polvo requerido 
para producir esta absorción corresponde a una densidad de sólo 10 30 g/cm3, si el polvo 
tiene las mismas propiedades de oscurecimiento como granos interestelares en la galaxia y 
esto sería una contribución insignificante a la masa del cúmulo. La evidencia de bruma 
luminosa en los centros de los cúmulos es concluyente y controvertido. Si existe materia 
luminosa visible, en ningún caso puede contribuir sustancialmente a la masa de un cúmulo. 
Field (1959) ha mostrado que el hidrógeno neutro no puede ser lo suficientemente 
importante en el espacio intergaláctico para afectar de forma cuantificable a las masas del 
cúmulo. 

27.4.9. Formación y evolución de los cúmulos 

Es altamente improbable que los cúmulos de galaxias se han creado a partir de encuentros casuales de 
galaxias individuales. Los encuentros cercanos de 3 o más cuerpos de masa comparable pueden 
conducir a la fonnación de parejas estables. Sin embargo el tiempo requerido para construir un cúmulo 
es muy grande. Aún cuando el Universo fuese lo bastante viejo (> 10 12 años), la mayoría de las 
galaxias no estarían integradas en cúmulos, como sugieren las observaciones. Por otra parte si las 
galaxias en un encuentro de 3 cuerpos no tienen masa comparable, el intercambio de energía es 
demasiado pequeño para producir capturas y los cúmulos observados contienen galaxias, cuyas masas 
son de varios órdenes de magnitud de fonna que nunca podría ser construido por un proceso de este 
tipo. Así que lo más probable es que los cúmulos son sistemas que contienen varias galaxias unidas 
gravitatoriamente y que por lo tanto los cúmulos representan condensaciones de materia pregaláctica y 
que las subcondensaciones dentro de ellos se convirtieron en galaxias. 

Muchos investigadores han intentado determinar las condiciones bajo las cuales las galaxias o los 
cúmulos de galaxias pueden obtener condensaciones a partir del gas o el plasma. Una teoría de van 
Albada (1960, 1961, 1962) da una cuenta bastante detallada de como se pueden formar y 
evolucionar los cúmulos de galaxias, dadas ciertas condiciones iniciales y para ello sigue el 
crecimiento de una inestabilidad y su posterior evolución. Puesto que ya existen las galaxias cuando 
comienza la condensación, no hay disipación de la energía cinética por enfriamiento. Se desarrolla 
un núcleo central y aumenta de manera constante en la dispersión de la densidad y de la velocidad. 
Los flujos de materia en el núcleo crean una corona que lo rodea, que a su vez atrae a la materia de 
toda la región inestable. A medida que el núcleo se contrae, la corona cambia sólo ligeramente. 
Mientras tanto la expansión del Universo hace que el cúmulo aparezca relativamente más y más 
prominente contra el campo circundante. La distribución de la densidad en las regiones interiores 
del cúmulo es compatible con lo observado, por ejemplo, con un politropo isotérmico. Sin embargo 
en ningún momento el cúmulo está en equilibrio estadístico. Las condensaciones se desarrollan más 
lentamente desde las perturbaciones iniciales de densidad de una amplitud pequeña. Por lo tanto es 
posible que una inestabilidad temprana en una región relativamente grande que contiene una gran 
masa podría comenzar con una densidad de pequeña amplitud superior a la media y justo ahora se 
convertiría en un gran cúmulo. Un modelo de un sistema de este tipo con una edad de varios miles 
de millones de años tiene dimensiones y estructura más o menos semejantes al cúmulo de Coma. 

Una propuesta diferente al estudio de la evolución dinámica del polvo es el de Aarseth (1963, 1966, 
1969), que comienza con un cúmulo de n miembros en una configuración arbitraria y con 
velocidades iniciales arbitrarias y simplemente resuelve numéricamente el problema del cuerpo n. 
Aarseth también siguió la evolución de dos cúmulos irregulares de 50 miembros cada uno. Uno 
tenía inicialmente forma de V con sus miembros en reposo y el otro tenía sus miembros repartidos 
de manera uniforme sobre una región elíptica, y con pequeñas velocidades aleatorias. En cada caso 
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un subsistema estable formado como un núcleo de cúmulo que conserva la estabilidad durante todo 
el tiempo de integración. Incluso para estos cúmulos, la masa encontrado de la aplicación del 
teorema de virial sería correcto dentro del 50 %. 

28. Interacción entre galaxias 

En general la interacción entre las galaxias no es violenta sino que va actuando a lo largo del tiempo 
produciendo transformaciones paulatinas. Incluso las galaxias que están en situación de interacción 
suave presentan propiedades claramente diferentes de las de las galaxias aisladas en cuanto a las 
masas, los tamaños e incluso los colores fotométricos. Las galaxias aisladas son más pequeñas, 
menos masivas y más azuladas. 

Los cúmulos de galaxias, en tanto que entidades gobernadas por la interacción gravitatoria, son 
lugares ideales para estudiar la evolución de las galaxias bajo los efectos de esa interacción. Como 
expresión de las regiones de mayor densidad junto con algunos grupos compactos del Universo, 
permiten establecer estos efectos por comparación con las otras situaciones. Estudiando los cúmulos 
se pudo apreciar que las galaxias elípticas son especialmente abundantes en los cúmulos con 
presencia casi nula en ambientes menos densos. Cuando el estudio se pudo sistematizar, se encontró 
lo que hoy se conoce como la relación morfología-densidad, que generaliza esta observación y que 
nos enseña que la mezcla morfológica depende directamente de la densidad ambiente. De modo que 
en las regiones más densas abundan las galaxias elípticas y las de tipo SO, mientras que apenas 
habitan las regiones menos densas, que suelen estar dominadas por galaxias espirales. Así ocurre en 
nuestro Grupo Local de galaxias o en el grupo de la galaxia M81, donde ambos son de densidad 
baja y en ninguno de los dos casos hay galaxias grandes elípticas ni de tipo SO. Los mecanismos 
detallados no se conocen pero sí se entiende que el efecto gravitatorio lleva a las galaxias a crecer, a 
destruir sus discos, convirtiéndoles en sistemas más esferoidales y a perder el momento angular, es 
decir, la rotación organizada. 

28.1. Colisión Vía Ladea - Andrómeda 

La colisión de Andrómeda- Vía Láctea es una colisión galáctica y se predice que ocurrirá en unos 
4.000 millones de años, aunque las estrellas que participan están lo suficientemente lejos para que 
sea improbable que cualquiera de ellas chocará individualmente. 

Mientras que la galaxia de Andrómeda contiene alrededor de ltrillón (10 12 ) de estrellas y la Vía 
Láctea contiene alrededor de 300.000 millones (3 x 10 "), la posibilidad de que incluso dos estrellas 
entren en colisión es insignificante debido a las enormes distancias entre las estrellas. Por ejemplo 
la estrella más cercana al Sol es Próxima Centauri, a unos 4,2 años luz (4,0 x 10 13 km) o 30 
millones (3 x 10 7 ) de diámetros solares de distancia. Si el Sol fuera una pelota de ping-pong, 
Próxima Centauri sería un guisante a unos 1.100 km de distancia y la Vía Láctea tendría unos 30 
millones de kilómetros de ancho. Aunque las estrellas son más comunes cerca de los centros de 
cada galaxia, la distancia media entre las estrellas es todavía de 160.000 millones (1,6 x 10 11 km). 
Es análogo a una bola de ping-pong cada 3,2 km. Por lo tanto es extremadamente improbable que 
dos estrellas de las galaxias choquen. 

La Vía Láctea y la galaxia de Andrómeda contienen cada una un agujero negro supermasivo en el 
centro, siendo Sagitario A * (aprox 3,6 x 10 6 masas solares) en la Vía Láctea y un objeto dentro de 
la concentración P2 del núcleo de Andrómeda (1-2 x 10 8 masas solares). Estos agujeros negros se 
reunirán cerca del centro de la galaxia recién fonnada, transfiriendo la energía orbital a las estrellas 
que se moverán a órbitas más altas por la interacción gravitatoria con ellas, en un proceso que puede 
durar millones de años. Cuando se acercan a menos de un año-luz entre ellas, van a emitir ondas 
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gravitatorias que irradiará más energía orbital hasta que se fundan por completo. El gas absorbido 
por el agujero negro combinado podría crear un cuásar luminoso o un núcleo galáctico activo. A 
partir de 2006, las simulaciones indican que el futuro de la Tierra podría ser llevado cerca del centro 
de la galaxia combinada, yendo cerca de uno de los agujeros negros antes de ser expulsado por 
completo fuera de la galaxia. 

28.2. Quinteto de Stephan 

El Quinteto de Stephan es un grupo compacto en el que cuatro de sus miembros tienen de media un 
desplazamiento al rojo del orden de 0,02 y una velocidad radial de 6.700 km/seg, mientras que el 
miembro restante NGC 7320 tiene un desplazamiento al rojo de 0,02 y una velocidad radial de 800 
km/seg, similar a la de la brillante galaxia espiral NGC 7331 sólo a 0,5 grados de distancia. La 
galaxia NGC 7320 es de tamaño angular más grande que los otros miembros, pero sólo menos de 
un factor de 2. También muestra una cola de bajo brillo superficial frente a los otros miembros del 
grupo. Se han utilizado los tamaños de las regiones H II para argumentar a favor de diversas 
distancias, pero como Kennicutt ha mostrado, los tamaños lineales son indicadores de distancia 
poco fiables. Se ha considerado la distribución de las regiones H II como evidencia para la 
interacción con los demás miembros, pero Hodge mostró más tarde en un conjunto de documentos 
que las regiones más brillantes H II en parejas no necesariamente se produce entre las galaxias en 
cuestión. Las supemovas y las dispersiones de velocidad son consistentes con las distancias de 
desplazamiento al rojo para los miembros de mayor desplazamiento al rojo. Una prueba crucial 
sería la resolución directa en las estrellas. Esto se ha resuelto con las imágenes del telescopio 
espacial Hubble así como el mosaico WFPC2 liberado por la ESA, en el que las magnitudes de las 
estrellas más brillantes son claramente muy diferentes en la galaxia NGC 7320 y los demás 
miembros. 

28.3. Choques de galaxias 

En los cúmulos de galaxias se dan situaciones muy diferentes, con agrupaciones y a veces 
colisiones destructivas, aunque estas últimas no son muy frecuentes. Salvo quizá en las etapas 
iniciales de la formación de la parte central del cúmulo de galaxias en que pudieron ser mucho más 
abundantes las colisiones, a medida que el cúmulo se va relajando, este tipo de colisiones se hace 
muy inusual. Uno de esos raros casos es el de la galaxia IC 1182, miembro del cúmulo de Hércules, 
que corresponde a la colisión de 2 galaxias en avanzado estado de fusión. 

¿Qué ocurre cuando 2 galaxias colisionan directamente? Las galaxias son sistemas de estrellas, gas 
y polvo encerrados en un enorme halo de materia oscura. También las estrellas por su lado y la 
materia oscura por el suyo, sólo responden a las fúerzas gravitatorias. Además lo que se podría 
llamar gas de estrellas, es decir, el conjunto de todas las estrellas con sus velocidades respectivas, es 
una región de muy baja densidad. Así la distancia media entre 2 estrellas es de más de un millón de 
veces superior al tamaño típico de una estrella, de modo que la probabilidad de colisión entre 
estrellas de una galaxia es, en promedio, muy baja. Cuando 2 galaxias colisionan, sus respectivos 
gases de estrellas pueden pasar uno a través del otro casi inalterados salvo por efectos de larga 
escala cuando una de ellas es capturada por otra y empieza a orbitar en espiral a su alrededor. 
Entonces pueden producirse largas colas o apéndices que se extienden a gran distancia de la galaxia 
y que testifican la interacción. También el gas puede ser arrancado del cuerpo de la galaxia y formar 
apéndices y estructuras de gran escala. 

Una magnífica ilustración de esos procesos es la galaxia del Renacuajo catalogada como UGC 
10214 y la galaxia de los Ratones catalogada como NGC 4676. Si se observan atentamente estas 
imágenes, se observa como los componentes de gas y polvo están siendo seriamente modificados. 
Estos componentes responden a la interacción dispersándose en algunas regiones y comprimiéndose 


Pág.164 



en otras. Cuando el gas se comprime suficientemente, nacen nuevas estrellas en los lugares a los 
que el efecto de la interacción los ha llevado. Las estrellas que allí nazcan testimoniarán sobre los 
fenómenos inducidos por la interacción. 

Por otro lado también se han de observar los tonos azulados intensos en las colas de marea o en las 
regiones de choque, que ponen de manifiesto la intensa formación estelar que está ocurriendo. Es 
evidente que la interacción violenta altera fuertemente el ritmo de la formación estelar de una 
galaxia y provoca una aceleración notable de su evolución. Quizá uno de los ejemplos más 
espectaculares de este proceso es el que puede apreciarse en la galaxia de las Antenas (NGC 
4038/4039). La extensión total abarcada por las dos antenas es de casi cuatro veces la dimensión de 
nuestra galaxia la Vía Láctea. En la zona central capturada por el telescopio espacial Hubble, se 
aprecia una intensísima formación estelar con más de 1000 cúmulos jóvenes de estrellas. 

El resultado final de esas grandes colisiones es una única galaxia de forma esferoidal, relajada y 
exhausta, evolucionando tranquilamente a medida que sus estrellas jóvenes desaparecen y las demás 
van envejeciendo. La galaxia IC1182 está ya en una fase avanzada de este proceso, a pesar de que 
su contenido estelar aún es muy joven. Las observaciones nos indican y los modelos corroboran que 
la galaxia fruto de una interacción violenta alcanza primero la relajación en su forma y más tarde en 
su contenido estelar, asimilándose progresivamente a los tipos más tempranos. 

A veces ocurre que las colisiones no sólo dan lugar a nuevas estrellas, sino también a nuevas 
galaxias que se van construyendo en las colas de marea o en los aledaños de la zona más 
directamente afectada por la interacción. Estas galaxias, llamadas enanas de marea, se han detectado 
en el apéndice de IC 1182o en las colas producidas en el Quinteto de Stephan. 

28.4. Canibalismo galáctico 

Cuando una de las galaxias que interacciona es mucho mayor que la otra puede ocurrir que la 
segunda acabe siendo engullida por la primera sin que se produzcan los fenómenos que acabamos 
de ilustrar cuando colisionan dos galaxias más o menos similares. Los signos de este canibalismo 
galáctico son mucho menos espectaculares y difíciles de detectar. Por esto no se ha visto este 
fenómeno y tampoco parece importante en la evolución de las galaxias. 

En el Grupo Local sólo hay 3 galaxias masivas, Andrómeda, la Vía Láctea y la galaxia M33 y ésta 
mucho menos masiva que las otras dos, mientras que hay cerca de 50 galaxias enanas, poco masivas 
y que son meros satélites de las dominantes. A lo largo de la evolución del sistema puede ocurrir 
que una de esas galaxias sea atrapada definitivamente por una de las masivas y acabe siendo tragada 
por ella. Así las estrellas de la galaxia canibalizada van a constituir una corriente estelar en la 
galaxia grande, que sólo con muy sofisticados medios se puede detectar, medir y caracterizar. En 
nuestra galaxia la Vía Láctea y la galaxia Andrómeda ya existen datos y evidencias para poder 
calibrar el fenómeno. Este parece ser el caso de la galaxia enana Sagitario, que podría estar siendo 
engullida por nuestra galaxia. Los estudios, que deben abarcar muy amplias zonas del cielo, son 
difíciles de detectar y analizar. Este mecanismo también puede ser operativo en las zonas centrales 
de los cúmulos dominadas generalmente por una galaxia muy masiva rodeada de multitud de 
satélites de mucha menor masa. 

28.5. La materia oscura en la interacción entre galaxias 

En Abril de 2015, se ha publicado el artículo “The non-gravitational interactions of dark matter in 
colliding galaxy clusters” de David Harvey, Richard Massey, Thomas Kitching, Andy Taylor y Eric 
Tittley, donde aparece de forma importante la característica de la materia oscura en su influencia en 
cuanto a la interacción entre galaxias. La teoría gravitatoria sigue vigente pero debe ser mejorada y 
a su vez tener en cuenta los nuevos conceptos que aparecen y son una realidad como la materia 
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oscura. 


En este estudio se han utilizado 72 colisiones observadas hasta este momento por los telescopios 
espaciales Chandra y Hubble, con desplazamientos al rojo entre 0,2 y 0,6, excepto 2 con 
desplazamientos al rojo mayores de 0,8. 

29. Distribución de las galaxias 

De Vaucouleurs abogó durante mucho tiempo por la realidad física de una distribución plana de las 
galaxias cercanas centradas en el cúmulo de Virgo. Estos mismos datos se volvieron a analizar por 
Seldner y otros para producir el mapa de escala de grises de mayor resolución. La evidencia de los 
supercúmulos fue revisada por Oort en el año 1983. Una manera reveladora de ver los 
supercúmulos es un conjunto de mapas del cielo en rodajas basado en intervalos del desplazamiento 
al rojo. Estas estructuras, si son reales, deben persistir en el desplazamiento al rojo, así como sus 
coordenadas angulares. Ahora están disponibles los estudios del desplazamiento al rojo para los 
cúmulos de Abell, para las galaxias de Zwicky y sus homologas del sur del CfA y los grupos SSRS 
y para determinadas zonas profundas. 

El estudio 2DF parece haber encontrado finalmente un límite a los tamaños de la estructura en una 
fracción de 1 Gpc. Es importante que un estudio que estudie las estructuras en una escala 
determinada, abarque una región mucho más grande que esta escala. Los estudios anteriores han 
mostrado estructuras hasta el tamaño que podría ser detectado. En realidad un resultado de este tipo 
está de acuerdo con una distribución puramente fractal en la que ninguna escala de longitud 
determinada es significativa. 

Los movimientos peculiares de las estructuras gigantes, de acreción y a gran escala dan una nueva 
visión de como los cúmulos forman las galaxias. Cualquier forma de galaxias y por lo tanto de su 
agrupación en cúmulos o de gas protogaláctico forman inmensas estructuras, tales como los discos 
de Zeldovich, que sólo entonces se fragmentan en protogalaxias y galaxias. Dado que vemos que 
algunos cúmulos están todavía recogiendo galaxias, esto significa que las galaxias llegaron primero, 
al menos en muchos casos. Las simulaciones de la dinámica de los cúmulos de galaxias están de 
acuerdo con las observaciones de la subestructura de que muchos de estos cúmulos aún no han 
alcanzado el equilibrio dinámico. 

Ha habido indicaciones de que los cúmulos de galaxias dentro de los supercúmulos están 
preferentemente alineados y de ser cierto, sugeriría procesos dinámicos que pueden dejar una 
impresión muy duradera. Siguiendo A. Hamilton, un cúmulo de galaxias u otra estructura incrustada 
en la expansión de Hubble tendrá distintas firmas en una rebanada espacio-desplazamiento al rojo 
en función de si se está en la expansión general aún desacelerada, dando la vuelta a la expansión o 
en el colapso hacia una estructura relajada. 

En cambio la agrupación ideal se acerca al desplazamiento al rojo constante donde todos los objetos 
tienen momentáneamente la velocidad radial cero con respecto al núcleo. A medida que el cúmulo 
de galaxias se desacopla finalmente del flujo de Hubble, se colapsa y con el tiempo se relaja su 
forma dinámica y se obtiene el conocido efecto "dedo de Dios" en el que las velocidades internas 
llegan a ser muy grandes, mucho más grandes que el flujo diferencial de Hubble a través del cúmulo 
dado que la profúndidad del pozo potencial es significativa. 

Las estructuras actuales exhiben esto en cuanto a que hay galaxias rodeadas por ricos cúmulos que 
muestran el efecto de aplastamiento y las complejidades del flujo de Hubble entre aquí y el núcleo 
de Virgo y hay ricos cúmulos que muestran los "dedos de Dios" en sus regiones interiores. Las 
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estructuras transversales lineales, tales como la Gran Muralla, probablemente parecen más delgadas 
de lo que son debido a este efecto. 

Varias regiones alrededor de un cúmulo de galaxias puede estar en diferentes estados al mismo 
tiempo. Incluso los datos locales de distancia/desplazamiento al rojo muestran que hay una gran 
región con acreción sistemática hacia el cúmulo de Virgo. Como se muestra en el estudio CAIRNS, 
los ricos cúmulos están generalmente rodeados de una región dinámica de acreción, completado con 
un radio cambiante y visible en la porción del desplazamiento al rojo del espacio de fase. 

Junto con la estructura de los cúmulos de galaxias a gran escala, los estudios del desplazamiento al 
rojo han revelado lo inverso, es decir, huecos con dimensiones de 100 Mpc desprovistos de galaxias 
luminosas, que se conocen con el nombre de vacíos. En cuanto a estos vacíos, una consideración 
muy general es que en la estructura a gran escala, el material debe moverse a una velocidad del 
orden de R/t H para borrar un vacío de radio R en un tiempo de Hubble t H , y si este proceso es todo 
gravitatorio, el contraste de densidad tiene que haber podido acelerar el material a esta velocidad. 

30. Lista de galaxias 


A continuación hay una lista de unas 300 galaxias, que luego se detallan dentro de cada 
constelación. 


Nombre 

Constelación 

Tipo 

Magnitud 

aparente 

Desplaz. al 
rojo 

Distancia a la 
Tierra - 10 6 
años-luz 

Abell3627 

Norma 



0,015700 

200,00 

AM0644-741 

Volans 

SO 

13,96 

0,022029 

300,00 

BL Lacertae 

Lacerta 


12,4-17,23 

0,068600 

1000,00 

ES097-G13 

Circinus 

SA(s)b 

10,6 

0,001448 

13,00 

ES0235-58 

Indus 

SB(rs)d 


0,014378 


ES0297-27 

Phoenix 

SA(rs)b 

11 

0,021221 

12,70 

ES0325-G004 

Centauras 

SA0(r) 

13,86 

0,033903 

465,00 

ESO509-98 

Hydra 

(R')SB(s)a 


0,026688 


ES0565-11 

Hydra 

Se 

13,65 

0,015748 


ES0577-3 

Cygnus 

Sa 


0,018563 


Henize 2-10 

Pyxis 


11,9 

0,002912 

30,00 

Holmberg II 

Ursa major 

Im 


0,000474 

9,80 

ICIO 

Cassiopea 

IBm 

10,4 

-0,001161 

2,20 

IC342 - C5 

Camelopardalis 

SAB(rs)cd 

9 

0,000103 

10,00 

IC694 

Ursa major 

ESO 


0,013200 

134,00 

IC1459 

Gras 

E3-4 

11,9 

0,006011 

80,00 

IC1613 -C51 

Cetus 

IB(s)m 

6,3 

-0,000781 

2,30 

IC2163 

Canis major 

SB(rs)c pee 

11,6 

0,009223 

80,00 
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Nombre 

Constelación 

Tipo 

Magnitud 

aparente 

Desplaz. al 
rojo 

Distancia a la 
Tierra - 10 6 
años-luz 

IC2574 

Ursa major 

SAO 

12,4 

0,011831 

13,10 

IC3328 

Virgo 

dE 


0,003419 


IC4710 

Pavo 

SB(s)m 

12 

0,002465 

29,00 

IC4970 

Pavo 

SAO 

12,2 

0,015728 

212,00 

IC5240 

Grus 

SB(r)a 

11,9 

0,005886 

81,00 

NGC24 

Sculptor 

SA(s)c 

12,38 

0,001848 

12,50 

NGC53 

Tucana 

(R')SB(r)b 

13,33 

0,015237 


NGC55 - C72 

Sculptor 

SB(s)m 

8 

0,000430 

4,20 

NGC 128 

Piscis 

SO pee 

12,77 

0,014146 

90,00 

NGC147-C17 

Cassiopea 

E5 

9,3 

-0,000644 

2,30 

NGC 157 

Cetus 

SAB(rs)bc 

11 

0,005100 


NGC185 -C18 

Cassiopea 

E3 

9,2 

-0,000674 

2,00 

NGC205 - MI 10 

Andrómeda 

E5 

8,2 

-0,000804 

2,90 

NGC210 

Cetus 

SAB(s)b 

12,53 

0,01 

20,50 

NGC221 - M32 

Andrómeda 

cE2 

8,1 

-0.000667 

2,56 

NGC224-M31 

Andrómeda 

SA(s)b 

3,5 

-0,001001 

2,50 

NGC247 - C62 

Cetus 

SAB(s)d 

8,9 

0,000520 

6,80 

NGC253 - C65 

Sculptor 

SAB(s)c 

7,1 

0,000811 

9,80 

NGC274 

Cetus 

SABO(r) 

11,8 

0,005837 

85,00 

NGC275 

Cetus 

SB(rs)cd 

12,5 

0,005817 

63,00 

NGC292 

Tucana 

SB(s)m 

2,7 

0,000527 

0,23 

NGC300 - C70 

Sculptor 

SA(s)d 

9 

0,000480 

3,90 

NGC303 -M81 

Ursa major 

SO 

6,9 

0,032489 


NGC309 

Cetus 

SAB(r)c 

11,9 

0,018886 

230,00 

NGC337 

Cetus 

SB(s)d 


0,005490 


NGC383 - 3C31 

Perseus 

SAO 


0,017005 

237,00 

NGC488 

Piscis 

SA(r)b 

11,15 

0,007579 

90,00 

NGC520 

Piscis 

Im 

12,2 

0,007609 

100,00 

NGC584 

Cetus 

E4 

10,4 

0,006011 

76,40 

NGC598-M33 

Triangulum 

SA(s)cd 

6,27 

-0,000597 

3,00 

NGC625 

Phoenix 

SB(s)m 

11 

0,001321 

12,70 

NGC628 - M74 

Piscis 

SA(s)c 

9,95 

0,002192 

30,00 

NGC673 

Aries 

SAB(s)c 

12,6 

0,017285 

235,00 
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Nombre 

Constelación 

Tipo 

Magnitud 

aparente 

Desplaz. al 
rojo 

Distancia a la 
Tierra - 10 6 
años-luz 

NGC678 

Aries 

SB(s)b 

12,9 

0,009457 

0,20 

NGC680 

Aries 

cD 

13,35 

0,009767 

0,20 

NGC772 

Aries 

SA(s)b 

10,3 

0,008246 

114,00 

NGC821 

Aries 

E6 

11,3 

0,005787 

80,00 

NGC855 

Triangulum 

E 

13 

0,001975 


NGC877 

Aries 

SAB(rs)bc 

12,53 

0,013052 

178,00 

NGC891 - C3 

Andrómeda 

SA(s)b 

10 

0,001761 

31,00 

NGC925 

Triangulum 

SAB(s)d 

9,9 

0,001845 

31,00 

NGC 1023 

Perseus 

cD 

10,35 

0,002125 

32,00 

NGC 1068 -M77 

Cetus 

SA(rs)b 

9,6 

0,003793 

47,00 

NGC 1073 

Cetus 

SBc 

11,5 

0,004030 


NGC 1097 - C67 

Fomax 

SB(s)b 

9,3 

0,004240 

47,00 

NGC 1232 

Eridanus 

SAB(rs)c 

9,8 

0,005347 

72,00 

NGC 125 5 

Fomax 

SAB(rs)bc 

10,7 

0,005624 


NGC 1265 

Perseus 

cD 

12,63 

0,025137 


NGC 1266 

Eridanus 

SB(rs) 

13 

0,007238 


NGC 1269 

Eridanus 

SB(s) 

9,9 

0,002799 


NGC 1275 -C24 

Perseus 

E0 

11,6 

0,017559 


NGC 1291 

Eridanus 

SB(s)0/a 

9,39 

0,002799 

33,00 

NGC 1300 

Eridanus 

SB(rs)bc 

11,4 

0,005260 

61,00 

NGC 1302 

Fomax 

SB(r)0/a 

10,7 

0,005704 


NGC1316 

Fomax 

SAB(s) 

9,4 

0,005871 

62,00 

NGC 1326 

Fomax 

(R)SBO(r) 

10,5 

0,004537 

62,00 

NGC 1344 

Fomax 

E5 

10,4 

0,003899 

60,00 

NGC 1365 

Fomax 

SB(s)b 


0,005457 

56,00 

NGC 1377 

Eridanus 

SO 

12,4 

0,005977 


NGC1381 

Fomax 

SAO 

11,5 

0,005751 


NGC1398 

Fomax 

SB(r)ab 


0,004657 

65,00 

NGC 1404 

Fomax 

El 

10,95 

0,006494 

66,00 

NGC1433 

Dorado 

(R')SB(r)ab 

9,99 

0,003589 

32,00 

NGC 1482 

Eridanus 

SAO 

12,2 

0,006391 


NGC 15 12 

Horologium 

SB(r)a 

11,1 

0,002995 

30,00 

NGC 1553 

Dorado 

SA0(r) 

10,3 

0,003602 

79,00 
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NGC 1559 

Reticulum 

SB(s)cd 

11 

0,004350 

50,00 

NGC 1566 

Dorado 

SAB(s)bc 

10,3 

0,005017 

50,00 

NGC 1569 

Camelopardalis 

IBm 

11,9 

0,000347 

11,00 

NGC 1571 

Caelum 

cD 


0,014820 


NGC 1587 

Taurus 

E pee 

11,7 

0,012322 


NGC1614 

Eridanus 

SB(s)c 


0,015938 

200,00 

NGC 1672 

Dorado 

SB(s)b 


0,004440 


NGC 1679 

Caelum 

SB(s)m 


0,003509 


NGC 1705 

Pictor 

SAO 

12,8 

0,002112 

17,00 

NGC 1741 

Eridanus 

pee 


0,013473 

6,00 

NGC 1961 

Camelopardalis 

SAB(rs)c 

10,9 

0,013122 

170,00 

NGC2217 

Canis major 

SBO(rs) 

10,7 

0,005400 


NGC2207 

Canis major 

SAB(rs)bc 

10,8 

0,009143 

125,00 

NGC2276 

Cepheus 

SAB(rs)c 


0,008059 

100,00 

NGC2300 

Cepheus 

SAO 


0,006354 

100,00 

NGC2307 

Volans 

SB(rs)b 

12,3 

0,015204 


NGC2325 

Canis major 

E4 


0,007288 


NGC2366 

Camelopardalis 

IB(s)m 


0,000267 

11,43 

NGC2403 - C7 

Camelopardalis 

SAB(s)cd 

8,4 

0,000445 

14,00 

NGC2444 

Lynx 

SO 

12,9 

0,013503 


NGC2445 

Lynx 

Im 

12,9 

0,005757 


NGC2523 

Camelopardalis 

SB(r)bc 


0,011578 

150,00 

NGC2535 

Cáncer 

SA(r)c pee 

16,9 

0,013666 


NGC2536 

Cáncer 

SB(rs)c pee 

14,6 

0,013736 


NGC2685 

Ursa major 

E3-4 

11,5 

0,008763 

40,00 

NGC2775 - C48 

Cáncer 

SA(r)ab 

10,3 

0,004503 

55,00 

NGC2787 

Ursa major 

S3b 

11,8 

0,002322 

24,00 

NGC2798 

Lynx 

SB(s)a 

12 

0,005757 

77,00 

NGC2811 

Hydra 

SB(rs)a 

11,3 

0,007899 


NGC2835 

Hydra 

SB(rs)c 

10,3 

0,002955 

30,00 

NGC2841 

Ursa major 

SA(r)b 

9,3 

0,002128 

46,00 

NGC2859 

Leo minor 

SBO(r) 

11,8 

0,005637 

82,80 
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NGC2915 

Chamaeleon 

10 

13,3 

0,001561 

12,30 

NGC2950 

Ursa major 

SB(r)0 

10,9 

0,004410 

52,00 

NGC2976 

Ursa major 

SAc 

10,8 

0,000010 

11,60 

NGC2997 

Antlia 

SAB(rs)c 

10,1 

0,003633 

39,80 

NGC3033 - M82 

Ursa major 

10 

8,4 

0,000677 

12,00 

NGC3049 

Leo 

SB(rs)ab 

12,5 

0,004854 


NGC3077 

Ursa major 

10 

10,6 

0,000047 

12,80 

NGC3081 

Hydra 

SAB(r)0/a 

12 

0,007976 

86,00 

NGC3115 -C53 

Sextans 

SO 

9,2 

0,002212 

22,00 

NGC3124 

Hydra 

SAB(rs)bc 

12 

0,011882 


NGC3184 

Ursa major 

SAB(rs)cd 

9,6 

0,001975 

25,00 

NGC3185 

Leo 

SB(r)a 

12,17 

0,004060 

80,00 

NGC3190 

Leo 

SA(s)a 

11,1 

0,004240 

80,00 

NGC3198 

Ursa major 

SB(rs)c 

10,2 

0,002202 

40,00 

NGC3261 

Vela 

SB(rs)b 

11,2 

0,008549 


NGC3265 

Leo minor 

E 

12,9 

0,004400 

75,00 

NGC3312 

Hydra 

SA(s)b 

11,9 

0,009627 


NGC3351 -M95 

Leo 

SB(r)b 

11,4 

0,002595 

38,00 

NGC3358 

Antlia 

(R)SAB(s) 

11,5 

0,009967 


NGC3368 - M96 

Leo 

SAB(rs)ab 

10,1 

0,002992 

41,00 

NGC3379 - M105 

Leo 

El 

9,2 

0,003039 

38,00 

NGC3448 

Ursa major 

10 

11,6 

0,004503 

68,00 

NGC3450 

Hydra 

SB(r)b 

11,8 

0,013433 

185,00 

NGC3486 

Leo minor 

SAB(r)c 

10,5 

0,002272 

27,40 

NGC3504 

Leo minor 

SAB(s)ab 

11,67 

0,005087 

85,00 

NGC3511 

Cráter 

SA(s)c 


0,003699 


NGC3521 

Leo 

SAB(rs)bc 

9,83 

0,002672 

35,00 

NGC3556 - M108 

Ursa major 

SB(s)cd 

10 

0,002332 

45,00 

NGC3621 

Hydra 

SA(s)d 

10 

0,002435 

22,00 

NGC3623 - M65 

Leo 

SAB(rs)a 

10,3 

0,002692 

35,00 

NGC3626 - C40 

Leo 

SAO 

10,9 

0,004980 

86,00 

NGC3627 - M66 

Leo 

SAB(s)b 

9,7 

0,002425 

36,20 

NGC3628 

Leo 

Sb 

9,5 

0,002812 

35,00 


Pág.171 




Nombre 

Constelación 

Tipo 

Magnitud 

aparente 

Desplaz. al 
rojo 

Distancia a la 
Tierra - 10 6 
años-luz 

NGC3660 

Cráter 

SB(r)bc 

12,2 

0,012285 


NGC3665 

Ursa major 

SAO(s) 

10,7 

0,006901 


NGC3672 

Cráter 

SA(s)c 


0,006211 


NGC3690 

Ursa major 

I 


0,010411 

134,00 

NGC3718 

Ursa major 

SB(s)a 

10,6 

0,003312 

52,00 

NGC3773 

Leo 

SAO 

12,3 

0,003276 

80,00 

NGC3783 

Centauras 

SB(r)ab 


0,009730 

135,70 

NGC3810 

Leo 

SA(rs)c 

10,6 

0,003309 

50,00 

NGC3842 

Leo 

E 

12,8 

0,021068 

331,00 

NGC3898 

Ursa major 

SA(s)ab 

10,8 

0,003923 

55,00 

NGC3923 

Hydra 

E4-5 

9,6 

0,005801 

92,00 

NGC3928 

Ursa major 

SA(s)b 

12,6 

0,003296 


NGC3938 

Ursa major 

SA(s)c. 

10,9 

0,002699 

54,00 

NGC3953 

Ursa major 

SB(r)bc 

10,8 

0,003510 

46,00 

NGC3992 -M109 

Ursa major 

SB(rs)bc 

9,8 

0,003496 

55,00 

NGC4027 

Corvus 

SB(s)dm 

11 

0,005574 

83,00 

NGC4038 - C60 

Corvus 

SB(s)m 

10,7 

0,005477 

83,00 

NGC4051 

Ursa major 

SAB(rs)bc 

10,2 

0,002336 

56,00 

NGC4088 

Ursa major 

SAB(rs)bc 

11,2 

0,002524 

51,10 

NGC4125 

Draco 

E6 

10,7 

0,004523 


NGC4138 

Canes venatici 

SAO(r) 


0,002962 


NGC4151 

Canes venatici 

SAB(rs)ab 


0,003319 

62,00 

NGC4192 -M98 

Coma berenices 

SAB(s)ab 

11 

-0,000474 

62,00 

NGC4236 - C3 

Draco 

SAB(r)ab 

9,7 

0,023750 

10,00 

NGC4244 - C26 

Canes venatici 

SA(s)cd 

10,2 

0,000815 

10,00 

NGC4254 - M99 

Coma berenices 

SA(s)c 

10,4 

8029,00000 

0 


NGC4258 -M106 

Canes venatici 

SAB(s)bc 

8,4 

0,001494 

25,00 

NGC4261 

Canes venatici 

E2-3 


0,007378 


NGC4293 

Coma berenices 

SB(s)0/a 

10,3 

0,002979 

55,00 

NGC4303 -M61 

Virgo 

SAB(rs)bc 

9,7 

0,005224 

60,00 

NGC4319 

Draco 

SB(r)ab 

12,8 

0,004923 

80,00 

NGC4321- MI 00 

Coma berenices 

SBO 


0,019107 

55,00 
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NGC4340 

Coma berenices 

SBO(r) 

11,2 

0,003112 


NGC4374 - M84 

Virgo 

El 

10,1 

0,003392 

60,00 

NGC4382 - M85 

Coma berenices 

SAO(s) 

9,22 

0,002432 

60,00 

NGC4395 

Canes venatici 

SA(s)m 


0,001064 


NGC4406 - M86 

Virgo 

E3 

9,8 

0,000747 

56,00 

NGC4414 

Coma berenices 

SA(rs)c 

11 

0,002388 

62,00 

NGC4429 

Virgo 

SAO(r) 

10,2 

0,003683 


NGC4435 

Virgo 

SBO 

11,8 

0,002638 

52,00 

NGC4438 

Virgo 

SAb 

10 

0,000237 

52,00 

NGC4449 - C21 

Canes venatici 

IBm 

9,4 

0,000690 

10,00 

NGC4450 

Coma berenices 

SA(s)ab 

10,9 

0,006518 

40,00 

NGC4457 

Virgo 

SAB(s)a 

10,8 

0,002965 

60,00 

NGC4472 - M49 

Virgo 

E2 

8,4 

0,003272 

60,00 

NGC4486 - M87 

Virgo 

cD 

8,6 

0,004283 

16,10 

NGC4501 -M88 

Coma berenices 

SA(rs)b 

10,4 

0,007609 

47,00 

NGC4536 

Virgo 

SAB(rs)bc 

11,1 

0,006031 

70,00 

NGC4548 - M91 

Coma berenices 

SB(rs)b 

11 

0,001621 

63,00 

NGC4550 

Virgo 

SBO 

12,3 

0,001531 

50,00 

NGC4552 - M89 

Virgo 

EO-1 

9,8 

0,001134 

60,00 

NGC4559 - C36 

Coma berenices 

SAB(rs)cd 

9,9 

0,002692 

0,03 

NGC4565 - C38 

Coma berenices 

SA(s)b 

9,6 

0,004103 

0,03 

NGC4567 

Virgo 

SA(rs)bc 

10,9 

0,009904 

50,00 

NGC4568 

Virgo 

SA(rs)bc 

10,9 

0,007440 

50,00 

NGC4569 - M90 

Virgo 

SAB(rs)ab 

10,3 

-0,000784 

58,70 

NGC4579 - M58 

Virgo 

SAB(rs)b 

9,7 

0,005060 

68,00 

NGC4580 

Virgo 

SAB(rs)a pee 

11,3 

0,003449 


NGC4594 - M104 

Virgo 

SA(s)a 

8 

0,003416 

28,00 

NGC4618 

Canes venatici 

SB(rs)m 

11,2 

0,001815 

25,00 

NGC4621 

Virgo 

E5 

9,6 

0,001558 

60,00 

NGC4622 

Centaurus 

(R')SA(r)a 

pee 

12,6 

0,014567 

111,00 

NGC4625 

Canes venatici 

SAB(rs)m 

pee 

13,2 

0,002071 

25,00 
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NGC4631 -C32 

Canes venatici 

SB(s)d 

9,3 

0,002021 

22,00 

NGC4643 

Virgo 

SBO-a 

10,8 

0,004446 

60,00 

NGC4649 - M60 

Virgo 

E2 

8,8 

0,003703 

60,00 

NGC4650A 

Centauras 

SO/a 

13 

0,009607 

165,00 

NGC4651 

Coma berenices 

SA(rs)c 

11,39 

0,002628 

50,00 

NGC4676 

Coma berenices 

SB(s)0/a 

10,3 

0,002979 

290,00 

NGC4689 

Coma berenices 

SA(rs)bc 

10,7 

0,005390 

55,00 

NGC4697 - C52 

Virgo 

E6 

9,3 

0,004140 

76,00 

NGC4698 

Virgo 

SA(s)ab 

10,6 

0,003366 

55,00 

NGC4710 

Coma berenices 

SAO(r) 

11 

0,003676 

60,00 

NGC4725 

Coma berenices 

SAB(r)ab 

10,11 

0,004023 

41,00 

NGC4736 - M94 

Canes venatici 

SA(r)ab 

9 

0,001027 

16,00 

NGC4751 

Centauras 

SAO 

11,2 

0,006985 

25,00 

NGC4753 

Virgo 

10 


0,003879 


NGC4826 - M64 

Coma berenices 

SA(rs)ab 

8,5 

0,001361 

17,00 

NGC4874 

Coma berenices 

cDO 

12,63 

0,023937 

320,00 

NGC4889 - C35 

Coma berenices 

cD4 

11,4 

0,021665 

0,30 

NGC4941 

Virgo 

SAB(r)ab 

11,2 

0,003703 

64,00 

NGC4945 - C83 

Centauras 

SB(s)cd 

9 

0,001878 

17,00 

NGC5005 - C29 

Canes venatici 

SAB(rs)bc 

9,8 

0,003156 

69,00 

NGC5033 

Canes venatici 

SA(s)c 

10,8 

0,002919 

37,00 

NGC5055 - M63 

Canes venatici 

SA(rs)bc 

8,4 

0,001614 

37,00 

NGC5078 

Hydra 

SA(s)a 

11,8 

0,007232 

90,00 

NGC5101 

Hydra 

SB(rs)0/a 

11,6 

0,006231 

90,00 

NGC5128 - C77 

Centauras 

SO 


0,001825 

13,00 

NGC5194 - M51 

Canes venatici 

SA(s)bc 

8,4 

0,001544 

37,00 

NGC5204 

Ursa major 

SA(s)m 

10,8 

0,000670 

14,50 

NGC5236 - M83 

Hydra 

SAB(s)c 

7,6 

0,001711 

15,00 

NGC5248 - C45 

Bootes 

SAB(rs)bc 

10,2 

0,003839 

74,00 

NGC5273 

Canes venatici 

SB(s)c 

11,5 

0,007932 


NGC5363 

Virgo 

10 

10,5 

0,003799 


NGC5364 

Virgo 

SA(rs)bc pee 

11,2 

0,004140 

55,00 

NGC5377 

Canes venatici 

(R)SB(s)a 

11,3 

0,005981 

58,00 
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NGC5398 

Centaurus 

SB(s)dm 

12,6 

0,004066 


NGC5408 

Centaurus 

IB(s)m 

12,2 

0,001688 

15,70 

NGC5427 

Gemini 

SA(s)c 


0,008733 

90,00 

NGC5457 - M101 

Ursa major 

SAB(rs)cd 

8,3 

0,000804 

27,00 

NGC5474 

Ursa major 

SA(s)cd 

11,3 

0,000911 

21,20 

NGC5614 

Bootes 

SA(r)ab 

11,7 

0,012982 

171,90 

NGC5643 

Lupus 

SAB(rs)c 

10,2 

0,003999 

34,00 

NGC5746 

Virgo 

SAB(rs)b 

11,3 

0,005751 

95,00 

NGC5832 

Ursa minor 

SB(rs)b 

12,3 

0,001491 


NGC5846 

Virgo 

EO-1 


0,005711 


NGC5866 - M102 

Draco 

SAO 

9,9 

0,002518 

40,00 

NGC5907 

Draco 

SA(s)c 

10,38 

0,002225 

40,00 

NGC5981 

Draco 

Se 

11 

0,005884 

100,00 

NGC5982 

Draco 

E3 


0,010064 

100,00 

NGC5985 

Draco 

SAB(r)b 


0,008396 

100,00 

NGC6027 

Serpens 

SO 

14,7 

0,014834 

190,00 

NGC6060 - C34 

Cygnus 

SAB(rs)c 


0,014807 

2,50 

NGC6090 

Draco 

SO 

13,7 

0,029304 

400,00 

NGC6251 

Ursa minor 

E 

14,3 

0,024710 

340,00 

NGC6643 

Draco 

SA(rs)c 

12,1 

0,004950 

78,00 

NGC6744 

Pavo 

SAB(r)bc 

9,14 

0,002805 

25,00 

NGC6782 

Pavo 

(R)SAB(r)a 

11,8 

0,013077 

183,00 

NGC6814 

Aquila 

SAB(rs)bc 

11,2 

0,005214 

17,80 

NGC6822 - C57 

Sagittarius 

IB(s)m 

9 

-0,000190 

2,30 

NGC6872 

Pavo 

SB(s)b 

10,69 

0,015194 

212,00 

NGC6902 

Sagittarius 

SA(r)b 

10,9 

0,009326 

33,00 

NGC6946 - C12 

Cepheus 

SAB(rs)cd 

8,9 

0,000133 

18,00 

NGC6951 

Cepheus 

SAB(rs)bc 

11 

0,004750 

56,00 

NGC7020 

Pavo 

(R)SAO(r) 

11,8 

0,010677 


NGC7098 

Octans 

(R)SAB(rs)a 

11,3 

0,007942 

108,00 

NGC7213 

Grus 

SA(s)a 

12,1 

0,005839 

71,70 

NGC7217 

Pegasus 

(R)SA(r)ab 

11,02 

0,003176 

41,00 

NGC7252 

Aquarius 

SA(r) 

11,1 

0,015984 

220,00 
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NGC7320 

Pegasus 

SA(s)d 

12,5 

0,002622 

39,00 

NGC7329 

Tucana 

SB(r)b 

11,8 

0,010847 


NGC7331 - C30 

Pegasus 

SA(s)b 

9,5 

0,002722 

47,00 

NGC7424 

Grus 

SAB(rs)cd 

10,4 

0,003132 

37,50 

NGC7459 

Pegasus 

SAB(rs)a 

12 

0,016317 

200,00 

NGC7479 

Pegasus 

SB(s)c 

11 

0,007942 

106,00 

NGC7531 

Grus 

SAB(r)bc 

11,3 

0,005324 

70,00 

NGC7552 

Grus 

SB(s)ab 


0,005365 


NGC7582 

Grus 

SB(s)ab 

10,5 


0,01 

NGC7590 

Grus 

SA(rs)bc 

11,3 

0,005255 


NGC7599 

Grus 

SA(s)c 

11,5 

0,005508 


NGC7603 

Piscis 

SA(rs)b 

13,3 

0,029524 
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31. Andrómeda (And)/Andrómeda 

31.1. Galaxia espiral barrada M31 - NGC224 

Llamada Gran Galaxia de Andrómeda, es de tipo SA(s)b y está a 2,5 millones de años-luz de 
nosotros. Tiene un tamaño aparente de 3,20° x 1,0° y una magnitud aparente de 3,5. 

Su velocidad radial es de -300 Km/seg y su desplazamiento al rojo de -0,001001. 

Es un miembro de nuestro Grupo Local de galaxias. Con prismáticos se aprecia la enorme 
diferencia entre su protuberancia densa, luminosa, ovalada y algo amarillenta y el disco espiral 
azulado con bandas oscuras alternadas. Su velocidad radial con respecto a la Vía Láctea es de unos 
140 km/seg. Como la distancia entre esta galaxia y la Via Láctea es de unos 2,5 millones de años- 
luz, significa que dentro de unos 3.000 millones de años, habría posibilidad de colisión. En realidad 
ya dentro de unos 1.500 millones de años comenzarán ambas galaxias a deformarse 
significativamente como producto de la atracción gravitatoria que cada una ejercerá sobre la otra. 

Esta galaxia cuenta más de 300.000 millones de estrellas y su masa equivale a 160 millones de 
masas solares concentrado en un volumen de sólo 34 años-luz de diámetro. El núcleo gira 
rápidamente con un período de 310.000 años. En el ala noroeste anidan gigantescos cúmulos de 
gran densidad y en su entorno hay una gran cantidad de cúmulos globulares. Bannby y otros (1999) 
han hallado 435 candidatos a cúmulos globulares en esta galaxia y estiman un número total de unos 
450. 

El estudio de la estructura de Andrómeda es difícil debido a que se nos muestra casi de canto, pero 
sus brazos espirales pueden seguirse gracias a las regiones H II. Sin embargo al estar la estructura 
espiral bastante distorsionada debido a la interacción con sus galaxias vecinas, ha habido diversas 
interpretaciones en cuanto al número de brazos que tiene, desde los que piensan que sólo tiene un 
único brazo espiral y quienes piensan que tiene 2. 

Hasta el momento sólo se ha podido observar una supernova en esta galaxia y fue en el año 1885, 
también denominada S Andrómeda. Fue la primera supernova descubierta en el exterior de la Vía 
Láctea el 20 de Agosto de 1885 por Emst Hartwig (1851-1923) en el observatorio de Dorpat en 
Estonia. Alcanzó la magnitud 6 entre el 17 y el 20 de Agosto, y fúe avistada independientemente 
por varios observadores. Sin embargo sólo Hartwig pudo apreciar la importancia de este 
descubrimiento. Su brillo fue apagándose hasta descender a la magnitud 16 en Febrero de 1890. 

31.2. Galaxia enana elíptica M32 - NGC221 

Es de tipo cE2 y está a 2,56 millones de años-luz de nosotros y tiene una magnitud aparente de 8,1 
Su velocidad radial es de -200 Km/seg y su desplazamiento al rojo de -0.000667. 

Es un miembro de nuestro Grupo Local de galaxias. Tiene una masa de unos 3.000 millones de 
masas solares y un diámetro de unos 8.000 años-luz, es decir, es muy pequeña en comparación con 
su galaxia vecina M3 1 . Las estrellas más externas de esta galaxia están visiblemente arrastradas por 
la atracción de su galaxia vecina M31. Esta galaxia M32 parece haber colisionado con la galaxia 
M31 hace más de 200 millones de años. Esta colisión le produjo los anillos de gas y polvo 
descentrados visibles en el infrarrojo y a su vez produjo la pérdida de más de la mitad de sus 
estrellas. También tiene un agujero negro en su centro. 
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31.3. Galaxia elíptica M110 o NGC205 

Es del tipo E5 y está a 2,9 millones de años-luz de nosotros con una magnitud aparente de 8,2. 

Su velocidad radial es de -241 Km/seg y su desplazamiento al rojo de -0,000804. 

Es un miembro de nuestro Grupo Local de galaxias. Está rodeada por un halo de cúmulos 
globulares de los cuales 7 de ellos aparecen dentro del cuerpo de la galaxia. En su núcleo se 
aprecian 2 ó 3 manchas de polvo oscuro y zonas de formación de nuevas estrellas, habiéndose 
determinado que esto ha estado ocurriendo desde hace al menos más de 300 millones de años de 
manera más o menos constante. A pesar de su tamaño relativo pequeño, también posee un 
importante sistema de 8 cúmulos globulares en el halo que la envuelve. También tiene un agujero 
negro en su centro. 


31.4. Galaxia espiral C3 - NGC891 

Es de tipo SA(s)b y está a una distancia de 31 millones de años-luz de nosotros. Tiene una magnitud 
aparente de 10. 

Su velocidad radial es de 528 Km/seg y desplazamiento al rojo de 0,001761. 

Esta galaxia se ve de canto y su núcleo es una población H II. Mirando desde el exterior a través de 
todo el disco, el polvo absorbe virtualmente toda la luz visible del centro y muestra un nivel 
complejo de la nube y la estructura del filamento. 

El 21 de Agosto de 1986 se descubrió en ella la supernova SN 1986J. 

Se han realizado bastantes estudios y entre ellos podemos destacar un estudio de su halo, de la 
distribución del gas caliente ionizado y del polvo. 
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32 . 


Antlia (Ant)/Máquina neumática 


32.1. Galaxia espiral NGC2997 

Es del tipo SAB(rs)c. Está a 39,8 millones de años-luz de nosotros y tiene una magnitud de 10,1. 

Su velocidad radial es de 1.089 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,003633. 

Aunque se ve de cara, resulta muy difícil de observar con un telescopio pequeño dado su tamaño y 
su intensidad. Es una de las nubes más importantes del Supercúmulo de Virgen. Está rodeada por 
una cadena de grandes nubes calientes de hidrógeno ionizado. 

También se han realizado bastantes estudios sobre ella, como la composición de las regiones H II, 
sus campos magnéticos, la estructura y la dinámica del núcleo. 

32.2. Galaxia espiral NGC3358 

Es del tipo (R)SAB(s) y tiene una magnitud de 1 1,5. 

Su velocidad radial es de 2.988 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,009967 
Tiene una lente exterior y está bordeada por un pseudoanillo externo bien definido. 

32.3. Galaxia elíptica Enana de Antlia 

Forma parte del Grupo Local de galaxias y se encuentra a más de 4 millones de años-luz de 
nosotros. Aunque es pequeña, la Enana de Antlia es un sitio dinámico con estrellas en diferentes 
etapas de su evolución, tanto jóvenes como viejas. Las estrellas mas jóvenes solo las podemos 
encontrar en las regiones centrales donde la formación de estrellas es significativa. Las estrellas más 
viejas y los cúmulos globulares se encuentran en las áreas externas. 
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33. Aquarius (Aqr)/Acuario 

33 . 1. Galaxia espiral lenticular NGC7252 

Es del tipo SA(r) y está a 220 millones de años-luz de nosotros. Su magnitud aparente es de 11,1 
La velocidad radial es de 4.792 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,015984 

La evolución dinámica del núcleo avanza tan rápida que las colas de los discos iniciales seguirán 
siendo visibles durante varios millones de años después de la fusión de los núcleos. 

Una población de unos 40 objetos azules ha sido descubierta en esta galaxia utilizando la cámara 
del telescopio espacial Hubble. Esta galaxia es uno de los prototipos de una fusión entre dos 
galaxias de disco y que acaba siendo una galaxia elíptica. Tiene un único núcleo semiestelar y los 
brazos espirales salen del centro, presuntamente a través del gas en un disco. 

También se han realizado estudios de los jóvenes cúmulos globulares que contiene. 
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34 . 


Aquila (Aql)/Águila 


34. 1 . Galaxia espiral NG C6814 

Es una galaxia Seyfert tipo SAB(rs)bc. Su magnitud aparente es de 1 1,2 y está a 17,8 millones de 
años-luz de nosostros. 

Su velocidad radial es de 1563 Km/seg y el desplazamiento al rojo 0,005214 

Sus brazos espirales son de color azul brillante con muchos puntos rosas y rojos correspondientes a 
las regiones H II. Tiene varios núcleos galácticos brillantes. 

Se han hecho estudios de las regiones H II y se cree que posee un agujero negro central. 
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35. 


Aries (Ari)/Carnero 


35.1. Galaxia espiral barrada NGC772 

Conocida como Arp 78, es de tipo SA(s)b. Tiene un diámetro de 240.000 años-luz y está a 114 
millones de años-luz de nosotros. Tiene una magnitud aparente de 10,3, una velocidad radial de 
2.472 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,008246. 

Cuenta con un pequeño núcleo difuso muy brillante, que probablemente se trata de una región H II 
que contiene estrellas jóvenes y masivas. El brazo principal en el lado noroeste de la galaxia tiene 
regiones de formación estelar debidas posiblemente a anteriores interacciones gravitatorias con 
otras galaxias. Esta galaxia tiene una pequeña galaxia compañera NGC770, que está a 113.000 
años-luz de ella. 

En esta galaxia se han observado las supemovas SN2003hl y SN2003iq. 

35.2. Galaxia espiral NGC673 

Es del tipo SAB(s)c y su magnitud aparente es de 12,6. Su diámetro es de 171.000 años-luz y está a 
235 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 5.182 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,017285. 

Esta galaxia se ve de frente y es débilmente barrada. Tiene 2 brazos principales. 

Se han visto las supemovas 1996bo y 200 lfa en esta galaxia. 

35.3. Galaxia espiral NGC678 

Es del tipo SB(s)b. Está a 200.000 años-luz de nosotros y tiene una magnitud aparente de 12,9. 

Su velocidad radial es de 2.835 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009457 

Esta galaxia espiral se ve de canto y su núcleo es muy brillante y tiene un diámetro de 171.000 
años-luz. En los años 1940 y 1950 uno de los problemas en que trabajaron los astrónomos era si los 
brazos espirales de las galaxias curvadas seguían la dirección de la rotación de la galaxia. Esto sería 
determinado por los caminos de polvo y la rotación se determinaría a partir de los espectros de sus 
estrellas. La influencia gravitatoria de la galaxia NGC 678 ha distorsionado la galaxia elíptica 
vecina NGC 680. 

35.4. Galaxia elíptica NGC680 

Es de tipo cD. Su magnitud aparente es 13,35 y está a 200.000 años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es 2.928 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009767 

Esta galaxia elíptica tiene un borde asimétrico y un núcleo muy brillante con un diámetro de 72.000 
años-luz. La influencia gravitatoria de la galaxia NGC 678 ha distorsionado la galaxia elíptica 
vecina NGC 680. 

35.5. Galaxia espiral NGC877 

Es de tipo SAB(rs)bc. Tiene una magnitud de 12,53 y está a 178 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 3.913 km/seg y el desplazamiento al rojo 0,013052 

Es la más brillante de un grupo de 8, entre las que se encuentra las galaxias NGC 870, NGC 871 y 
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NGC 876. Tiene un diámetro de 124.000 años-luz e interacciona garvitatori amente con la galaxia 
NGC 876 a la que está conectada por un débil chorro de gas y polvo. 

35.6. Galaxia elíptica NGC821 

Es del tipo E6 y su magnitud es de 11,3. Su diámetro es de 61.000 años-luz y está a 80 millones de 
años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.735 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005787 
Tiene un supermasivo agujero negro. 

Se han hecho estudios sobre su contenido de materia oscura. 
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36 . 


Boótes (Boo)/Boyero 


36.1. Galaxia espiral barrada C45 - NGC5248 

Es de tipo SAB(rs)bc y está a una distancia de unos 74 millones de años-luz de nosotros con una 
magnitud aparente de 10,2. 

Su velocidad radial es de 1.151 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,003839. 

Tiene 2 brazos espirales que emergen a 75 pcs del núcleo y pueden ser seguidos hasta un radio de 
225 pcs, razón por la que esta galaxia tiene una estructura espiral doble. Durante mucho tiempo se 
pensó que solo tenía una barra, sin embargo se ha detenninado la existencia de una segunda barra 
mucho mayor con un radio de 8,6 kpcs, que se corresponde con la estructura espiral visible en las 
fotografías. 

Se han hecho estudios de sus anillos. 

36.2. Galaxia espiral NGC5614 

Es del tipo SA(r)ab y está a 171,9 millones de años-luz de nosotros. Su magnitud aparente es de 
11,7. 

La velocidad radial es de 3.892 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,012982 

Es el objeto principal del conjunto Arp 178, que consta de 3 objetos: esta galaxia y las galaxias 
NGC 5613 y NGC y lógicamente hay una interacción entre ellas. 
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37. Caelum (Cae)/Cincel 


37.1. Galaxia espiral barrada NGC1679 

Es de tipo SB(s)m. Su velocidad radial es de 1052 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003509 
Es una galaxia irregular con un rastro de estructura espiral y su barra no está centrada. 
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38 . 


Camelopardalis (Cam)/Jirafa 


38.1. Galaxia espiral C5 o IC342 

Es del tipo SAB(rs)cd y está situada a una distancia de 10 millones de años-luz de nosotros, lo que 
la sitúa entre las galaxias más cercanas al Grupo Local. Su magnitud aparente es de 9. 

Su velocidad radial es de 31 Km/seg y desplazamiento al rojo de 0,000103. 

Esta cerca del ecuador galáctico y por tanto sufre los efectos del oscurecimiento del polvo 
interestelar, lo que dificulta en gran manera su observación. Es también una galaxia con un brote 
estelar joven, hallándose éste en un anillo que rodea su núcleo que es una población de tipo H II. 
Tiene gigantes nubes moleculares en su brazo y además es extremadamente rica en hidrógeno 
neutro, con una masa estimada de más de 10 10 masas solares. 

38.2. Galaxia espiral C7 o NGC2403 

Es de tipo SAB(s)cd y se encuentra a 14 millones de años-luz de nosotros. Su extensión es de 
75.000 años-luz y su magnitud aparente 8,4. 

Su velocidad radial es de 133 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,000445. 

En esta galaxia se pueden observar varias aglomeraciones debido al gran número de regiones H II 
de formación estelar en sus brazos espirales, 6 de ellas muy grandes hasta 2.000 años-luz de 
tamaño. Su brazo norte conecta con la nube estelar NGC 2404. 

En esta galaxia se han observado las supemovas SN 1954J y SN 2003dj. 


38.3. Galaxia irregular NGC1 569 

Es de tipo Ibm y está a 1 1 millones de años-luz de nosotros. Su magnitud aparente es de 11,9 
Su velocidad radial es de -104 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000347 

El rasgo más notable es que se trata de una galaxia con un brote estelar que ha estado formando 
estrellas a un ritmo 100 veces superior al de nuestra galaxia la Vía Láctea desde hace 100 millones 
de años, destacando principalmente 2 masivos supercúmulos estelares, NGC 1569 A y NGC 1569 
B, cada uno con masas similares a los de los cúmulos globulares de la Vía Láctea. En realidad está 
formado por 2 cúmulos menores: NGC 1569 Al, que tiene estrellas más jóvenes, y el cúmulo NGC 
1569 A2, más viejo y que cuenta con varias estrellas supergigantes rojas. El cúmulo NGC 1569 B se 
halla cerca del centro de la galaxia y tiene una población estelar más vieja que incluye varias 
estrellas supergigantes rojas. Los estudios más recientes sugieren que también hay interacciones con 
las galaxias IC 342 y UGCA 92, en la fonna de filamentos de gas que unen esta galaxia con ellas. 
Las supernovas producidas en dichos cúmulos estelares y los vientos estelares de sus estrellas han 
expulsado gas de su vecindad, formando filamentos y burbujas de gas ionizado de hasta 3.700 años- 
luz de largo y 380 años-luz de diámetro que brillan con luz rojiza ionizados por las estrellas jóvenes 
situadas dentro de ellas. También se han realizado varios estudios sobre esta galaxia enana, por lo 
que es una de las galaxias más estudiadas. 

38.4. Galaxia espiral NGC1961 

Es del tipo SAB(rs)c y está a 170 millones de años-luz de nosotros. Su magnitud aparente es de 
10,9 

Su velocidad radial es de 3.934 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,013122 
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Sus brazos espirales están altamente perturbados y tienen una fonna asimétrica lo que normalmente 
indica que hay una interacción o una fusión con otra galaxia, sin embargo no se ha detectado 
ninguna galaxia en su proximidad. Su materia difusa parece ser la transmisión de una parte del 
disco y que se proyecta bastante cerca del centro del cúmulo. Dado el tamaño aparente y el brillo, 
debe ser una de las galaxias más grandes de nuestro Universo. Los astrónomos han observado esta 
galaxia en la gama de los rayos X y longitudes de onda de radio con el fin de desentrañar el misterio 
de su morfología. La mayor parte de esta galaxia sigue produciendo estrellas jóvenes y masivas que 
viven vidas cortas y mueren de forma violenta como supemovas. 

Las supernova detectadas en esta galaxia son la 1998eb, la 200 lis y posterionnente la 2013cc. 

38.5. Galaxia irregular NGC2366 

Se trata de una galaxia enana del tipo IB(s)m que está a 1 1,43 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 80 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000267 

Esta galaxia es el hogar de una brillante nebulosa de formación estelar y está lo suficientemente 
cerca para que los astrónomos puedan discernir sus estrellas individuales, algunas de las cuales son 
estrellas azules gigantescas. Los puntos azules dispersos por toda la galaxia son una manifestación 
del estallido de formación estelar que la galaxia ha sufrido en el tiempo cósmico reciente. En las 
regiones ricas en gas de formación estelar, la radiación ultravioleta de las estrellas grandes y 
jóvenes excita el gas hidrógeno, haciendo que brille. 

38.6. Galaxia espiral barrada NGC2523 

Conocida como Arp9, es del tipo SB(r)bc y está a 150 millones años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 3.471 km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,011578 

Se trata de uns galaxia espiral vista de canto y que tiene un fuerte anillo interior encerrado en las 
barras y está desprovista de cualquier actividad de formación estelar. 
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39 . 


Cáncer (Cnc)/Cangrejo 


39.1. Galaxia espiral C48 o NGC2775 

Es del tipo SA(r)ab y tiene una magnitud aparente de 10,3- Está a 55 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es 1.350 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0.004503. 

Esta galaxia consta de una protuberancia y numerosos brazos espirales. Tiene pocas regiones H II, 
lo que indica que es de formación estelar reciente. Hay estudios de contenido de materia oscura. 
SN1993z es la única supemova conocida en esta galaxia y fue del tipo la con un pico de magnitud 
13,9. 

39.2. Galaxia espiral NGC2535 

Es del tipo SA(r)c pee y tiene una magnitud aparente de 16,9. 

Su velocidad radial es 4.097 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,013666. 

Es un prototipo de galaxia ocular y hay interacciones con la cercana galaxia NGC 2536 

39.3. Galaxia espiral NGC2536 

Es del tipo SB(rs)c pee y tiene una magnitud aparente de 14,6 

Su velocidad radial es 4.118 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,013736. 

Se trata de una galaxia ocular y hay interacciones con la cercana galaxia NGC 2535. 
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40. Canes Venatici (Cvn)/Perros de caza 

40.1. Galaxia espiral M51 o NGC5194 

Llamada Galaxia del Remolino, es del tipo SA(s)bc, está a 37 millones de años-luz de nosotros y 
tiene una magnitud aparente de 8,4. 

Su velocidad radial es de 463 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,001544. 

Es probablemente el objeto más notable en esta región del cielo y es el miembro dominante de un 
pequeño grupo de galaxias, una de las cuales es la NGC5195 con la que está físicamente 
relacionada, por lo que para poder verlas separadas se necesitan grandes telescopios. Tiene una 
mayor concentración luminosa en sus brazos espirales, así como mayor cantidad de materia oscura 
en los interbrazos, lo cual aumenta el espectacular efecto de contraste. Asimismo es una de las 
galaxias cercanas que podemos observar de frente, permitiéndonos apreciar mejor los detalles de su 
estructura. Se ha estudiado la metalicidad de sus regiones H II, sus fuentes de rayos X, así como las 
nubes moleculares de sus brazos. 

En esta galaxia se han descubierto tres supemovas: el 2 de Abril de 1994 la SN 19941, el 27 de Junio 
de 2005 la SN2005cs y el 31 de Mayo de 2011 la SN2011dh. 

40.2. Galaxia espiral M63 o NGC5055 

Llamada Galaxia del Girasol, es del tipo SA(rs)bc Está a 37 millones de años-luz de nosotros y 
tiene una magnitud aparente de 8,4. 

Su velocidad radial es de 484 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,001614. 

Muestra una estructura espiral irregular que se puede observar claramente en la periferia de su 
región central, pequeña y finamente granulosa, de sólo 6 arcosegundos. Esta galaxia es un buen 
ejemplo de ese tipo peculiar de galaxias con líneas o bandas brillantes que se diversifican 
enormemente, lo cual le proporciona un aspecto muy peculiar, que algunos han comparado con una 
rosa blanca. Los brazos espirales fonnan un fondo granuloso, cuyo brillo aumenta suavemente 
desde la periferia y luego rápidamente hacia la región central, dando un aspecto granuloso. En las 
fotografías en color puede observarse unas regiones grumosas con enormes cúmulos abiertos y 
nebulosas de emisión. Esta galaxia está desarrollando todavía su estructura espiral y en el futuro sus 
cúmulos se habrán disgregado y las nebulosas habrán originado nuevas estrellas capaces de rellenar 
los huecos y reforzar la continuidad de la estructura espiral. 

Entre sus estudios cabe destacar el de sus curvas de rotación y la distribución de masas asociadas, la 
distribución de su luminosidad, las nubes moleculares en el interior de sus brazos y la distribución 
de gas frío. 

40.3. Galaxia espiral M94 o NGC4736 

Es del tipo SA(r)ab, está a 16 millones de años-luz de nosotros y tiene una magnitud aparente de 9. 
Su velocidad radial es de 308 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,001027. 

Tiene un disco luminoso que está rodeado de una zona activa zona de formación estelar, 
materializada en las imágenes en color por los cúmulos de jóvenes estrellas azules, que marcan 
nítidamente la separación con un anillo exterior mucho menos brillante y compuesto por una 
población estelar más vieja de color amarillento. Con exposiciones muy largas, se puede observar 
un anillo más lejano y extremadamente débil a aproximadamente 15 arcominutos. 

Se han realizado muchos estudios de esta galaxia entre los que destaca el estudio del hidrógeno 
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neutro, los movimientos en su región central, la distribución y los movimientos en las regiones HI, 
sus propiedades en el rango de los rayos X, un mapa del infrarrojo lejano y el contenido de gas 
caliente. 

40.4. Galaxia espiral M106 o NGC4258 

De tipo SAB(s)bc, se encuentra a una distancia de 25 millones de años-luz de nosotros y tiene una 
magnitud aparente de 8,4. 

Su velocidad radial es de 448 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001494. 

Sus brazos espirales siguen el sentido de rotación de la galaxia y el brazo espiral mayor tiene un 
remanente amarillento. El color de este brazo indica que sus estrellas más masivas han dejado de 
brillar hace mucho tiempo y el color de las restantes tienen una apariencia amarillo-verdosa. 
Debido a la emisión de rayos X detectada, se sospecha que parte de la galaxia está cayendo en un 
agujero negro supermasivo central. 

Se hay hecho muchos estudios entre los que destaca el estudio de la existencia de un agujero negro 
masivo, un estudio de sus chorros y un estudio del rango de los rayos X. 

40.5. Galaxia Irregular C21 o NGC4449 

De tipo IBm, es de magnitud aparente 9,4 y está situada a una distancia de 10 millones de años-luz 
de nosotros. 

Su velocidad radial es de 207 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,000690. 

Es una galaxia similar a la Gran Nube de Magallanes, es algo más pequeña pero es más luminosa, y 
además con una alta tasa de formación estelar. Diversos estudios muestran la presencia de varios 
cúmulos de estrellas masivas en esta galaxia, algunos de una edad inferior a 5 millones de años y de 
unas masas de alrededor de 10 4 masas solares aún embebidos en las nubes de gas en las que han 
nacido. Como en otras galaxias ricas en gas, el hidrógeno neutro ocupa mucho más espacio que la 
galaxia visible, ocupando un área de 75 arcominutos, es decir, 14 veces el diámetro óptico de la 
galaxia, y mostrando además diversas irregularidades en su distribución que apuntan a interacciones 
con las galaxias vecinas. 

Se han hecho muchos estudios entre los que destaca el estudio de sus campos magnéticos, del gas 
caliente interestelar, del gas ionizado, el análisis en el rango de los rayos X y del ultravioleta y del 
estudio de su halo. 

40.6. Galaxia espiral C26 o NGC4244 

De tipo SA(s)cd, es de magnitud aparente 10,2 y se halla a una distancia de unos 10 millones de 
años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 244 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,000815. 

Esta galaxia se ve casi de canto y a pesar de ser una galaxia de tipo tardío, muestra una baja tasa de 
formación estelar, con regiones de formación estelar muy pequeñas y débiles aunque se halla 
rodeado por un cúmulo estelar central con una masa de 1,7 millones de masas solares. 

Se han estudiado sus discos y su halo así como la cantidad y distribución de su hidrógeno neutro. 

40.7. Galaxia espiral C29 o NGC5005 

Está clasificada como galaxia Seyfert y su tipo es SAB(rs)bc. Tiene una magnitud aparente de 9,8 y 
está a una distancia de 69 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 946 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,003 156. 
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Su zona central ha sido estudiada en detalle en la longitud de onda de los rayos X, y en base a esta 
emisión se cree en la existencia de un agujero negro supermasivo en su centro. Además sus regiones 
centrales son muy abundantes en hidrógeno molecular, estando éste distribuido en un anillo de radio 
de 3 kiloparsecs, un disco central con una masa de 2.000 millones de masas solares, y una corriente 
de gas hacia el noroeste dentro de este anillo, y todo esto sugiere que esta galaxia está transportando 
gas hacia sus regiones centrales para producir un futuro brote estelar . 

Ha habido la supemova 1996ai 

40.8. Galaxia espiral barrada C32 o NGC4631 

Llamada Galaxia de la Ballena, es de tipo SB(s)d. Está situada a una distancia de 22 millones de 
años-luz de nosotros y una magnitud aparente de 9,3. 

Su velocidad radial es de 606 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,002021. 

Se trata de una galaxia vista de canto de tipo tardío y fuertemente distorsionada por la interacción 
con las galaxias vecinas como la galaxia elíptica enana NGC 4627 y la galaxia irregular NGC 4656, 
las cuales han provocado con su atracción gravitatoria que el núcleo galáctico parezca desplazado 
hacia un lado en las imágenes tomadas en luz visible. Esta galaxia se caracteriza por la existencia de 
un brote estelar tanto en su centro como en el resto de ella, la presencia de 4 colas de gas que la 
unen a sus compañeras y un arco de polvo e hidrógeno molecular en el halo galáctico. Por esta 
razón hay muchos estudios en ralación con esta galaxia. 

40.9. Galaxia espiral NGC5033 

Es de tipo SA(s)c y su magnitud aparente es 10,8. Está a 37 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 875 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002919 

Es una galaxia espiral con un núcleo activo galáctico, por lo que se trata de una galaxia Seyfert. Se 
ha estudiado la distribución de hidrógeno neutro así como las fluctuaciones de la velocidad en 
cuanto a la línea Ha. 

Ha habido las supernovas 1985L y 200 lgd 

40.10. Galaxia espiral lenticular NGC4138 

Es del tipo SA0(r). Tiene una velocidad radial de 888 km/seg y un desplazamiento al rojo de 
0,002962 

Tiene un disco que gira en sentido contrario al movimento circular de la galaxia y contiene el cuásar 
3C 268.4 

40. 11. Galaxia elíptica NGC4261 

Es de tipo E2-3. Su elocidad radial es de 2.212 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007378 

De acuerdo con los estudios realizados con las fotografías del telescopio espacial Hubble, se piensa 
en la existencia de un posible agujero negro supermasivo, con una masa de alrededor de 500 
millones de masas solares. Este agujero negro está rodeado por un disco de acreción de gas y polvo 
frío que oscurece un núcleo galáctico activo, observado con el telescopio de rayos X Chandra. Se ha 
sugerido que la causa de la existencia de este disco es la fusión con una galaxia mucho menor y de 
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hecho otros estudios realizados con el telescopio espacial Hubble muestran varios posibles agujeros 
negros y estrellas de neutrones, que son restos de estrellas masivas que estallaron como supemovas 
y que nacieron cuando colisionó y se fusionó con una galaxia pequeña. Asimismo los estudios 
realizados mediante ondas de radio muestran también 2 importantes chorros de materia expulsada 
del núcleo, lo que también muestra la actividad nuclear de esta galaxia. 

Se ha visto la supernova 2001 A 

40.12. Galaxia espiral lenticular NGC5273 

Es de tipo SB(s)c y tiene una magnitud aparente de 11,5 

Su velocidad radial es de 2378 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007932 

Contiene un núcleo galáctico activo y las imágenes de los estudios IRAC y MIPS muestran un 
núcleo compacto rodeado de una débil emisión difusa. 

40.13. Galaxia espiral NG C4395 

Es de tipo SA(s)m. Su velocidad radial es de 319 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001064 

Tiene varias áreas amplias brillantes que van en sentido noroeste-sureste y lo más destacable en esta 
galaxia es que contiene uno de los agujeros negros supermasivos más pequeños que existen, siendo 
su masa del orden de 300.000 masas solares. Esta galaxia es atípica ya que es fundamentalmente 
plana, sin una protuberancia central como se ve en la mayoría de las galaxias con forma de disco. Se 
cree que la forma de la galaxia está relacionada con el pequeño tamaño de su agujero negro. Se 
piensa que el agujero negro no es más grande porque no tiene materia en su entorno inmediato para 
seguir creciendo. 

Se han hecho muchos estudios entre los que destacan los relacionados con su núcleo galáctico 
activo central y el estudio de sus cefeidas. 

40.14. Galaxia espiral NG C41 51 

Es de tipo SAB(rs)ab. Se trata de una galaxia tipo Seyfert y está a 62 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 995 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,0033 19 

Es una de las galaxias más cercanas a nosotros y contiene un agujero negro supermasivo. Se han 
hecho muchos estudios entre los que destaca los de rayos X y rayos gamma, el estudio espectral de 
sus componentes, la dinámica de sus nubes de gas, su disco y sus chorros. 

40. 1 5. Galaxia espiral NGC 4625 

Es de tipo SAB(rs)m pee. Su magnitud aparente es de 13,2 y está a 25 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 621 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002071 
Se han estudiado las regiones H II de su disco y las distribuciones de HI. 

40.16. Galaxia espiral NGC4618 

Es de tipo SB(rs)m. Su magnitud aparente es de 11,2 y está a 25 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 544 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001815 
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Es un excelente ejemplo de una galaxia barrada tardía parecida a la Nube de Magallanes. Su barra 
no está centrada y esto es una característica de las galaxias tipo Sbm. 
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41 . 


Canis Major (Cma)/Can mayor 


41.1. Galaxia espiral barrada NGC 2207 

Es de tipo SAB(rs)bc y de magnitud 10,8. Está a 125 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.741 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,009143. 

Interactúa con la galaxia IC 2163 y hace 40 millones de años-luz estaban muy cercanas, pero con 
posterioridad la galaxia IC 2163 está siendo absorbida por la NGC 2207 que es mayor que ella. 

Se han hecho varios estudios como los del IRAC y el MIPS así como observaciones con el 
telescopio espacial Hubble. 

41.2. Galaxia espiral barrada NGC221 7 

Es de tipo SBO(rs) y magnitud aparente 10,7 

Su velocidad radial es de 1.619 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005400 

Se caracteriza por los anillos que se ven en ella y también porque se trata de una galaxia de 
contrarrotación. Se han hecho estudios en el rango del ultravioleta. 

41.3. Galaxia espiral IC21 63 

Es de tipo SB(rs)c pee y magnitud aparente 11,6. Está a 80 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.765 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009223 

Se trata de una galaxia ocular que interactúa con la galaxia NGC 2207. Basándose en las 
observaciones del telescopio espacial Hubble, se han estudiado sus regiones de formación estelar y 
de polvo. También ha sido estudiada por IRAC y MIPS. 
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42. Cassiopeia (Cas)/Casiopea 

42.1. Galaxia elíptica C17 o NGC147 

Es de tipo E5. Tiene una magnitud aparente de 9,3 y está a 2,53 millones de años-luz de nosotros. 
Tiene una velocidad radial de -193 Km/seg y un desplazamiento al rojo de -0,000644. 

Es un miembro del Grupo Local de galaxias. Un estudio de las estrellas de su rama asintótica más 
brillante muestra una gran actividad en cuanto a la formación de estrellas. Esta galaxia también 
contiene una gran población de estrellas viejas como se deduce de su metalicidad y su edad, sin 
embargo no se ha visto ninguna población HI. El límite superior de la masa de su medio interestelar 
es más bajo del esperado, teniendo en cuenta el material emitido por sus estrellas. 

Se han hecho muchos estudios entre los que cabe destacar el estudio de sus cúmulos globulares, su 
estructura y el estudio de la abundancia de polvo así como de sus propiedades. 

42.2. Galaxia elíptica C18 o NGC185 

Es de tipo E3. Tiene una magnitud aparente de 9,2 y está a 2 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de -202 Km/seg y su desplazamiento al rojo de -0,000674. 

Es un miembro del Grupo Local de galaxias y es una galaxia satélite de la galaxia de Andrómeda 
(M31). Es probablemente la galaxia más enana y contiene varios cúmulos de estrellas jóvenes. 
También tiene un núcleo galáctico activo Seyfert tipo 2. Se han hecho muchos estudios entre los 
que cabe destacar el estudio de su contenido de hidrógeno neutro, las metalicidades y edades de sus 
cúmulos globulares, observaciones sobre su gas molecular, etc. 

42.3. Galaxia irregular ICIO 

Es de tipo Ibm. Tiene una magnitud aparente de 10,4 y está a 2,2 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de -348 Km/seg y su desplazamiento al rojo de -0,001161. 

Es la única galaxia de estallido conocida del Grupo Local de galaxias. Tiene muchas estrellas Wolf- 
Rayet, así como una gran envoltura de hidrógeno y su núcleo es una población II. Se han hecho 
muchos estudios entre los que cabe destacar un estudio de su agujero negro con rayos X, la 
producción de polvo rico en oxígeno, los hidrocarbonos policíclicos aromáticos, el gas ionizado, su 
movimiento propio, su velocidad radial, el hidrógeno neutro, la nubes CO, etc. 
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43. Centaurus (Cen)/Centauro 

43. 1. Galaxia C77 o NGC5128 

Llamada Centauro A, es de tipo SO y se encuentra a una distancia de 13 millones de años-luz de 
nosotros. 

Tiene una velocidad radial de 547 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,001825. 

Tiene en su centro un agujero negro supermasivo con una masa equivalente a 55 millones de masas 
solares que expulsa un chorro que es el responsable de las emisiones de los rayos X y de las ondas 
de radio. En las fotografías de larga exposición se ve una amplia línea oscura de polvo que la 
atraviesa. Se han hecho muchos estudios entre los que cabe destacar la relación gas-polvo, la edad 
de las estrellas del halo, el sistema de cúmulos globulares, el descubrimiento de un anillo, un 
análisis de sus rayos X, su espiral barrada, su evolución dinámica, etc. 

La supernova SN 1986G fue descubierta dentro de la línea oscura de polvo de la galaxia por R. 
Evans en el año 1986 y ha sido identificada como de tipo la. 

43.2. Galaxia espiral C83 o NGC4945 

Es de tipo SB(s)cd, tiene una magnitud aparente de 9 y está a unos 17 millones de años-luz de 
nosotros. 

Tiene una velocidad radial de 563 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,001878. 

Las observaciones de rayos X muestran que es un núcleo de tipo Seyfert 2 que puede albergar una 
gran agujero negro. Se han hecho muchos estudios entre los que cabe destacar un estudio molecular 
de CO, la abundancia de carbón atómico, el gas molecular circumnuclear, una amplia 
espectroscopia, la emisión de radio polarizada, etc. 

43.3. Galaxia espiral lenticular NGC4650A 

Es de tipo SO/a. Se encuentra a unos 165 millones de años-luz de nosotros y una magnitud aparente 
de 13,0. 

Su velocidad radial es de 2.880 Km/seg y desplazamiento al rojo de 0,009607. 

Este complejo sistema parece tener 2 partes: un disco aplanado de estrellas con un denso y brillante 
núcleo central y un anillo de gas, polvo y estrellas disperso y muy inclinado. Las observaciones 
revelan que las estrellas del disco y las estrellas y el gas del anillo se mueven en 2 direcciones muy 
diferentes, en planos casi perpendiculares, y probablemente son el resultado de una colisión entre 
galaxias. Además los movimientos observados en el disco y el anillo indican la presencia de materia 
oscura. Se han hecho estudios sobre su disco polar de las abundancias químicas, la metalicidad, la 
materia oscura, el halo y sus poblaciones estelares. 

43.4. Galaxia espiral barrada NGC5398 

Es de tipo SB(s)dm y su magnitud aparente es de 12,6 

Su velocidad radial es de 1.219 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004066 

Tiene una gigantesca región H II bastante estudiada. 
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43.5. Galaxia espiral ES0325-G004 

Es de tipo SAO(r). Está a 465 millones de años-luz de nosotros y es de magnitud aparente 13,86 
Su velocidad radial es de 10.164 km/seg. Su desplazamiento al rojo es de 0,033903 

Es la galaxia principal del conjunto Abell S0740. Contiene miles de cúmulos globulares, pequeños 
grupos compactos de cientos de miles de estrellas que son sistemas consolidados gravitatoriamente. 
Estos grupos se dispersan esférica y uniformemente en el halo exterior de la galaxia y hacen su 
camino alrededor del centro de la galaxia en el transcurso de millones de años. También son visibles 
varias estrellas en primer plano y varias galaxias de fondo dentro de su halo de esta brillante 
galaxia. También ejerce de efecto de lente gravitatoria. 

43.6. Galaxia espiral barrada NGC3783 

Es de tipo SB(r)ab y está a 135,7 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.917 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009730 

Se observa que tiene un anillo interior luminoso que rodea a la estructura de la barra. El núcleo 
compacto brillante es activo y es de tipo Seyfert 1 . Este núcleo es una fuerte fuente de emisión de 
rayos X y tiene variaciones en la emisión de todo el espectro electromagnético. El origen de la 
actividad en esta galaxia es un agujero negro supermasivo en rápida rotación que se encuentra en el 
centro y está rodeado por un disco de acreción de polvo. La masa estimada de este agujero negro es 
de 8,7 millones de masas solares y según las observaciones interferométricas tiene un radio interior 
de 0,52 ±0,16 años-luz. Se han hecho estudios sobre las inestabilidades ténnicas en sus vientos, 
sobre el gas ionizado, la distribución de regiones HI, la población estelar de la protuberancia y la 
variabilidad del ultravioleta entre otros. 

43. 7. Galaxia espiral lenticular NGC4751 

Es de tipo SAO. Está a 25 millones de años-luz de nosotros y tiene una magnitud aparente de 11,2 
Su velocidad radial es de 2.094 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006985 

En esta galaxia se han detectado un par de estrellas cefeidas 

43.8. Galaxia espiral NGC4622 

Es de tipo (R')SA(r)a pee. Está allí millones de años-luz de nosotros y tiene una magnitud 
aparente de 12,6 

Su velocidad radial es de 4.367 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,014567 

En esta galaxia los brazos espirales apuntan hacia la dirección de rotación del disco. Esto puede ser 
el resultado de una interacción gravitaoria entre esta galaxia y otra o el resultado de una fusión entre 
esta galaxia y un objeto más pequeño. También tiene un solo brazo espiral trasero interior. El disco 
de la galaxia está inclinado sólo 19° con efectos provocados por las nubes de polvo aglutinadas que 
están concentradas en un lado del disco, creando resultados engañosos. 
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44 . 


Cepheus (Cep)/Cefeo 


44.1. Galaxia espiral C12 o NGC6946 

Llamada Galaxia de los Fuegos Artificiales, es de tipo SAB(rs)cd. Tiene una magnitud aparente de 
8,9 y está a 18 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 40 Km/seg y desplazamiento al rojo de 0,000133. 

Esta galaxia experimenta un índice más alto de formación estelar que todas las grandes galaxias de 
nuestro entorno y además es también una galaxia muy rica en hidrógeno neutro e hidrógeno 
molecular. Se han hecho muchos estudios entre los que destaca las contribuciones del gas CO, los 
agujeros HI y las nubes de alta velocidad, la barra molecular y la formación estelar, el gas ionizado 
y los campos magnéticos, la estructura y su masa, los estudios de rayos X y las fuentes de radio. 

En ella se han observado las 9 supernovas siguientes: SN 1917A, SN 1939C, SN 1948B, SN 
1968D, SN 1969P, SN 1980K, SN 2002hh, SN 2004et y SN 2008S. 

44.2. Galaxia espiral NGC2276 

Es de tipo SAB(rs)c y está a 100 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.416 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,008059 

Hace pareja con la galaxia NGC2300 y parece que está en transición a una galaxia barrada. Su 
materia difusa parece ser la transmisión de parte del disco que se proyecta bastante cerca del centro 
del cúmulo. Se ha estudiado un potente chorro que sale de su agujero negro, sus varias fuentes de 
rayos X ultraluminosas y sus campos magnéticos. 

44.3. Galaxia espiral NGC2300 

Es de tipo SAO y está a 100 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1905 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006354 

Esta galaxia tiene la presencia de una importante cantidad de gas caliente significativo y hace pareja 
con la galaxia NGC 2276 


44.4. Galaxia espiral NGC6951 

Es de tipo SAB(rs)bc. Tiene una magnitud aparente de 11 y está a 56 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1424 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,004750. 

Se trata de un núcleo galáctico activo. Se han hecho estudios sobre la interacción del flujo exterior y 
su disco molecular, sus olas de densidad, su gas molecular, el gas ionizado y las observaciones de 
radio de su anillo. 
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45. Cetus (Cet)/Ballena 

45.1. Galaxia espiral M77 o NGC1068 

Es de tipo SA(rs)b. Tiene una magnitud aparente de 9,6 y está a 47 millones de años-luz de 
nosotros. 

Tiene una velocidad radial de 1.137 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,003793. 

Se trata de una galaxia Seyfert de tipo II y es la representante más cercana y más brillante de las 
galaxias de este tipo. Esta galaxia espiral muestra una magnífica espiral con amplios brazos 
estructurados. En la región interna muestra una población estelar joven, pero al alejarse del centro 
predomina el color amarillento característico de una población estelar vieja. Esta galaxia tiene al 
menos 2 barras: una interna visible en el infrarrojo y de longitud 3 kpcs y la principal de una 
longitud de 17 kpcs. También hay un disco exterior mucho más débil que se extiende hasta los 
170.000 años-luz y que contiene también regiones de fonnación estelar. El núcleo galáctico es una 
fuente intensa de radio conocida como Cetus A. Su espectro posee características específicas bajo la 
forma de extensas radiaciones de emisión, que ponen en evidencia la presencia de gigantescas 
nubes de gas, que se alejan rápidamente de la región central a varios centenares de kilómetros por 
segundo. Se han hecho muchos estudios entre los que destaca un estudio del gas molecular en el 
disco, la dinámica estelar y del gas, las observaciones en el infrarrojo, la polarización, etc. 

45.2. Galaxia enana C51 o IC1613 

Es de tipo IB(s)m. Tiene una magnitud aparente de 9,3 y está a 2,3 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es 234 km/seg y su desplazamiento al rojo es de -0,000781. 

Es un miembro del Grupo Local de galaxias. Posee unos pequeños cúmulos estelares que no fueron 
descubiertos hasta el año 1978. La población estelar dominante corresponde a estrellas viejas, con 
una edad media de 7.000 millones de años. En el año 1999 se observó una nova. Se han hecho 
muchos estudios entre los que destaca el estudio de cefeidas, estrellas tipo O, tipo OB y tipo WO. 
También de su tamaño y su estructura y las regiones H II. 

45.3. Galaxia espiral C62 o NGC247 

Es de tipo SAB(s)d. Tiene una magnitud aparente de 8,9 y está a 6,8 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 156 Km/seg y su desplazamiento al rojo es de 0,000520. 

En esta galaxia aparecen un gran número de estrellas claramente definidas y muchas nubes de 
hidrógeno rosadas y brillantes, que señalan las regiones activas de formación estelar. También 
pueden distinguirse los difusos e irregulares brazos espirales. Se han hecho estudios del halo, de 
rayos X, del disco y su materia oscura. 

45.4. Galaxia espiral barrada NGC309 

Es de tipo SAB(r)c. Su magnitud aparente es de 11,9 y está a 230 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 5.662 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,018886. 
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En esta galaxia se han observado varias supernovas en los últimos 10 años. 


45.5. Galaxia espiral barrada NGC1073 

Es de tipo SBc. Su magnitud aparente es de 11,5 

Su velocidad radial es de 1.208 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004030 
Se han observado 3 cuásares a lo largo de la línea de visión. 

45.6. Galaxia espiral NGC1 57 

Es de tipo SAB(rs)bc y su magnitud aparente es de 11 

Su velocidad radial es de 1.652 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,00510 

Tiene un conjunto de estrellas en forma de S gigante. Se han hecho estudios sobre su formación 
estelar y su materia oscura, la curva de rotación peculiar y el movimiento del gas y la distribución 
de su masa. 

45.7. Galaxia elíptica NGC274 

Es de tipo SAB0(r). Su magnitud aparente es 1 1,8 y está a 85 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.750 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005837 

Es miembro de la pareja Arpl40 

45.8. Galaxia espiral NGC210 

Es de tipo SAB(s)b. Tiene una magnitud aparente de 12,53 y está a 20,5 millones de años-luz de 
nosotros 

Su velocidad radial es de 1636 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005457 

La parte interna de la galaxia parece ser lenticular, con una franja de polvo. El núcleo de la galaxia 
parece mucho más brillante que el resto, lo que sugiere que es un núcleo galáctico activo. 
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46. Chamaeleon (Cha)/Camaleón 

46.1. Galaxia azul enana NGC2915 

Es de tipo 10 y su magnitud aparente es de 13,3- Está a una distancia 12,3 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 468 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001561 

Tiene una corta barra central. La razón de los brazos en espiral y la mayoría del disco de la galaxia 
no está clara, pero se cree que está relacionada con el aislamiento de la galaxia en cuanto no tiene 
galaxias cercanas para forzar la formación de estrellas. Se han hecho estudios sobre el contenido de 
la materia oscura, el halo y el disco y el descubrimiento de cúmulos globulares. 
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47. Circinus (Cir)/Compás 

47. 1. Galaxia ES097-G13 

Es una galaxia Seyfert II de tipo SA(s)b y magnitud 10,6. Se encuentra a 13 millones de años-luz de 
nosotros, por lo que es la galaxia Seyfert más cercana. 

Su velocidad radial es 434 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001448 

La galaxia está experimentando cambios traumáticos y está expulsando anillos de gas. El anillo más 
externo se encuentra a unos 700 años-luz del centro de la galaxia y el más interior a unos 130 años- 
luz. 

En esta galaxia se han visto las supernovas 1996cr y 2004ip 
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48. Coma Berenices (Com)/Cabellera de Berenice 

48. 1. Galaxia M64 o NGC4826 

Llamada la Galaxia del Ojo Negro, es del tipo SA(rs)ab. Tiene una magnitud aparente de 8,5 y está 
a 17 millones de años-luz de nosotros. 

Tiene una velocidad radial de 408 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,001361. 

La estructura espiral principal contiene una población estelar de edad intermedia. La formación de 
estas estrellas se ha desarrollado en primer lugar en el exterior, siguiendo el gradiente de densidad y 
tan pronto como se ha creado suficiente materia interestelar disponible, se va deteniendo poco a 
poco. Las estrellas evolucionadas pierden cada vez más materia y podía acumularse de nuevo 
suficiente materia para relanzar el proceso de formación de nuevas estrellas bajo el efecto del viento 
estelar, de la formación de supemovas y de la actividad de las nebulosas planetarias. Aparentemente 
esta segunda ola ha alcanzado en la actualidad la región donde comienza la zona oscura del polvo. 
Esta nube es bien visible incluso con pequeños telescopios. Recientemente se ha podido demostrar 
que esta galaxia contenía en su disco 2 sistemas de estrellas de gas en rotación inversa, una respecto 
de la otra. En la parte central, un chorro, estimado en 3.000 años luz, gira con fricción a lo largo del 
borde interior de la parte extema del disco, el cual circula en sentido inverso a la velocidad relativa 
de aproximadamente 300 km/seg. y se extiende al menos hasta 40.000 años-luz. Probablemente este 
fenómeno de frotamiento es el origen del intenso proceso de fonnación de estrellas todavía en 
curso, que se manifiesta en forma de nodulos azulados, sumidos en la zona polvorienta 
anteriormente mencionada, situada a uno de los lados del núcleo. 

48.2. Galaxia espiral lenticular M85 o NGC4382 

Su tipo es SA0(s). Su magnitud aparente es de 9,22 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial 729 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,002432. 

Su tamaño aparente es de 7,1' x 5,2’ de arco, es decir, unas dimensiones similares a nuestra Vía 
Láctea. Solo con grandes telescopios y en fotografías se ven indicios de los brazos espirales. Parece 
estar compuesta únicamente de viejas estrellas amarillas. Esta galaxia se caracteriza por ser muy 
pobre en hidrógeno neutro y parece tener un agujero negro supermasivo en su centro con una masa 
estimada en aproximadamente 100 millones de masas solares. 

En el año 1960 se descubrió la supernova 1960R de tipo I y alcanzó la magnitud de 11,7 

48.3. Galaxia espiral M88 o NGC4501 

Es de tipo SA(rs)b, magnitud aparente 10,4 y está a 47 millones de años-luz de nosostros. 

Su velocidad radial es de 2.281 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,007609. 

Está clasificada como de tipo Seyfert II y un estudio muestra como sus brazos espirales llegan hasta 
la región central, donde existe una concentración de hidrógrno molrcular estimado en 42 millones 
de masas solares que ha sido llevado allí por los brazos espirales. Esta galaxia tiene un potente 
núcleo y su alta velocidad radial la convierte en una espiral gigante. Su plano ecuatorial está 
inclinado aproximadamente unos 30° y su contorno forma una elipse alargada con un tamaño 
aparente de 6,9 x 3,7 arcominutos que correspondería a un diámetro de unos 130.000 años-luz. En 
su zona central se encuentra un agujero negro supermasivo, con una masa estimada en alrededor de 
80 millones de masas solares. 
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48.4. Galaxia espiral barrada M91 o NGC4548 

Es de tipo SB(rs)b. Tiene una magnitud aparente de 11,0 y está a 63 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 486 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,001621. 

Es miembro del cúmulo de Virgo y tiene un tamaño aparente de 5,4' x 4,4’ de arco y una barra muy 
característica que aparece extendida en sentido E-O. Su pertenencia al Cúmulo de Virgo fue 
confirmada en el año 1997 por la medida de su distancia obtenida a partir de sus variables cefeidas 
y llevada a cabo con el telescopio espacial Hubble. Algunos autores creen que en su centro tiene un 
agujero negro de 25 millones de masas solares. También es considerada una galaxia anémica con un 
bajo contenido en hidrógeno neutro y una baja tasa de formación estelar comparada con las de otras 
galaxias similares. También muestra cierta deficiencia de hidrógeno molecular. 

48.5. Galaxia espiral M98 o NGC4192 

Es de tipo SAB(s)ab, magnitud aparente 11 y dista unos 62 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de -142 Km/seg y su desplazamiento al rojo de -0,000474. 

Se ve casi de canto y tiene un disco caótico y difuso, que contiene algunas regiones azules de 
estrellas recién formadas y una cantidad enorme de polvo que enrojece considerablemente la luz del 
pequeño y brillante núcleo central. Tiene un tamaño aparente de 9,5’ x 3,2’ de arco y puede que su 
diámetro real no sea inferior a los 80.000 años-luz. 

48.6. Galaxia espiral M99 o NGC4254 

Es del tipo SA(s)c, y magnitud aparente de 10,4. Dista unos 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.407 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,008029. 

Es un miembro del cúmulo de Virgo y tiene un tamaño aparente de 5,4’ x 4,8’ de arco con un 
diámetro de unos 50.000 años-luz. Esta galaxia gira en el sentido de las agujas del reloj y se 
caracteriza por tener un brazo de aspecto normal, otro menos apretado y un tercer más débil. Al 
parecer esta galaxia está entrando por primera vez en el cúmulo de Virgo, moviéndose a gran 
velocidad en dirección sureste y perdiendo hidrógeno neutro debido al rozamiento con el gas 
intergaláctico caliente. Este rozamiento también ha producido un aumento de la formación estelar 
en su brazo sur y una corte brusco en la distribución del hidrógeno neutro. 

Se han descubierto tres supernovas en esta galaxia: en Junio de 1967, la SN1967H del tipo II y 
magnitud 14; el 16 de Diciembre de 1972, la SN 1972Q del tipo II y magnitud 15,6; y el 17 de 
Mayo de 1986, la SN198I del tipo I y magnitud 14. 

48.7. Galaxia espiral MI 00 o NGC4321 

Es de tipo SB0 de magnitud 10,1 y está a 55 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 5.728 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,019107. 

Es un miembro del Cúmulo de Virgo y un tamaño aparente de 6,9’ x 6,2’ de arco. El núcleo es 
pequeño y brillante y tiene 2 brazos prominentes que contiene brillantes estrellas azules y también 
tiene otros brazos más débiles. Las estrellas azules son jóvenes, calientes y masivas, recientemente 
formadas a partir de las fluctuaciones de densidad provocadas por las interacciones con las galaxias 
vecinas. A pesar de su aspecto tan bien proporcionado, esta galaxia aparece ligeramente asimétrica a 
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causa de la formación de estrellas jóvenes más numerosas en la zona sur del núcleo. 

48.8. Galaxia elíptica C35 o NGC4889 

Es de tipo cD4. Tiene una magnitud aparente de 11,4 y está a 300.000 años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 6.495 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,021665. 

Su tamaño aparente es de 2,9’ x 1,9’ de arco y es una de las galaxias más grandes. Es rica en 
sistemas de cúmulos globulares, con una población que ha sido estimada en alrededor de 12.000 e 
incluso hay galaxias menores embebidas. Tiene un gran agujero negro de unas 21.000 masas 
solares. 

48.9. Galaxia espiral C36 o NGC4559 

Es de tipo SAB(rs)cd. Tiene una magnitud aparente de 9,9 y está a 32.000 años-luz de nosotros. 
Tiene una velocidad radial de 807 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,002692. 

Se trata de una galaxia de tipo tardío, con un núcleo muy pequeño y clasificada como intermedia 
entre una galaxia espiral normal y otra barrada y tiene un anillo interno mal definido. Se ve bastante 
de canto. 

48.10. Galaxia espiral C38 o NGC4565 

Llamada Galaxia de la Aguja, es de tipo SA(s)b. Tiene una magnitud aparente de 9,6 y está a 32,000 
años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.230 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,004103. 

Se trata de una galaxia vista de canto y como consecuencia de los datos obtenidos por el telescopio 
espacial Spitzer, se ha determinado la presencia de una barra central así como de una 
pseudoprotuberancia en su anillo interior. Contiene unos 240 cúmulos globulares, más que la Vía 
Láctea, sin embargo su actividad de formación estelar es relativamente baja. Se han hecho muchos 
estudios entre los que destaca uno de la energía del polvo, otro de la fotometría superficial, otro de 
las fuentes de rayos X y una búsqueda de su halo y de la materia oscura mediante el infrarrojo 
cercano entre otros. 

48.11. Galaxia espiral NGC4450 

Es de tipo SA(s)ab. Su magnitud aparente es de 10,9 y está a 40 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.954 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006518 

Se caracteriza por el aspecto liso y con apenas rasgos distintivos de sus brazos espirales, lo que 
indica una tasa de formación estelar muy baja. De hecho, los estudios en la longitud de onda del 
hidrógeno ionizado, muestran poca formación estelar y toda ella se encuentra concentrada en el 
disco interno de la galaxia. Otros estudios muestran muy poco hidrógeno neutro, también 
concentrado dentro del disco de la galaxia y poco hidrógeno molecular, lo que explica que haya sido 
considerada una galaxia anémica. Ha sido estudiada también por el telescopio espacial Hubble, 
mostrando evidencias de la existencia de un agujero negro supermasivo en su centro, con una masa 
estimada en alrededor de 20 millones de masas solares. 
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48.12. Galaxia espiral barrada NGC4725 

Es de tipo SAB(r)ab. Su magnitud aparente es de 10,1 1 y está a 41 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.206 Km/seg y su d esplazamiento al rojo 0,004023 

El rasgo más interesante de esta galaxia es que posee un único brazo espiral, el cual emerge de un 
anillo que rodea a su barra central. Parece desplegarse desde un anillo de cúmulos azulados de 
estrellas nuevas y de regiones rojizas de formación estelar. Esta extraña galaxia también exhibe 
bandas oscuras de polvo y una barra central amarillenta compuesta por una población de estrellas 
viejas. 

48. 13. Galaxia espiral NGC4414 

Es de tipo SA(rs)c. Su magnitud aparente es 11 y está a 62 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 716 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002388 

Las regiones centrales de la galaxia contienen principalmente estrellas viejas, amarillas y rojas. Los 
brazos espirales exteriores son más azulados, debido a la continua formación de jóvenes estrellas 
azules Los brazos son también muy ricos en nubes de polvo interestelar, que aparecen como 
manchas y estrías oscuras que destacan frente a la luz estelar. Es un ejemplo típico de galaxia 
espiral floculenta, en la que la estructura espiral está compuesta por multitud de segmentos de 
brazos espirales y es también muy notable por estar bastante aislada en el espacio, sin haber sufrido 
interacciones recientes con otras galaxias. Además muestra una elevada densidad de gas por unidad 
de superficie y por tanto es muy rica en gas, tanto de hidrógeno neutro como de hidrógeno 
molecular, con una distribución de hidrógeno neutro que ocupa un área mucho mayor que el área 
visible en el rango óptico. Se han hecho estudios de la distribución de materia oscura, de sus 
campos magnéticos y de su estructura. 

48.14. Galaxia espiral NG C4651 

Es de tipo SA(rs)c. Su magnitud aparente es de 1 1,39 y está a 50 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 788 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002628 

Es la pareja del cuásar 3C 275.1. A veces es conocida como la galaxia del Paraguas por la 
estructura con forma de paraguas que se extiende desde su disco hacia el este y que está compuesta 
por corrientes de estrellas que han sido arrancadas de una galaxia mucho menor que ha sido 
despedazada por las fuerzas de marea. Los estudios realizados en la longitud de onda del hidrógeno 
neutro muestran ciertas distorsiones del gas existente en sus regiones exteriores y que, aunque no 
haya gas asociado a dicha corriente de estrellas, hay una pequeña galaxia situada más allá de la 
corriente de esta que sí lo tiene y que puede haber nacido en el evento que dio origen a esa corriente 
de estrellas. 

48. 1 5. Galaxia espiral NGC4676 

Es de tipo Irr. Su magnitud aparente es de 14,4 y está a 290 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 6610 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,022049 

En realidad se trata de dos galaxias, conocidas por los Ratones, que están en proceso de colisión y 
fusión. El proceso de colisión y fusión empezó hace unos 290 millones de años y su nombre hace 
referencia a las largas colas producidas por la acción de la marea galáctica. Ambas galaxias han 
experimentado una colisión y continuarán chocando hasta que se unan. Los colores de la galaxia 
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son peculiares. En la galaxia superior, el núcleo con algunas marcas oscuras está rodeado de un 
remanente blanco azulado de los brazos espirales. La cola es inusual, empezando con un color azul 
y terminando en un color más amarillento. La galaxia inferior tiene un núcleo de color amarillento y 
dos arcos, con los restos del brazo de color azulados. Se han estudios espectróscopicos de esta 
galaxia. 

48.16. Galaxia elíptica NGC4874 

Es de tipo cDO. Su magnitud aparente es de 12,63 y está a 320 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 7176 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,023937 

Tiene un centro brillante y una vasta envoltura difusa que alcanza unas dimensiones de alrededor de 
250.000 años luz. Contiene unos 30.000 cúmulos globulares. Se han hecho estudios de estos 
cúmulos globulares, así como de su halo, el gas interestelar y las fluctuaciones del brillo superficial. 

48.17. Galaxia espiral NG C4689 

Es de tipo SA(rs)bc. Su magnitud aparente es de 10,7 y está a 55 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.616 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005390 

Se dice que es una galaxia anémica porque tiene una baja tasa de formación de estrellas masivas en 
todo el disco debido a una deficiencia de gas. 

48.18. Galaxia espiral NGC4710 

Es de tipo SA0(r). Su magnitud aparente es de 11 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.102 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003676 

Su barra no está centrada y es una característica de las galaxias tipo Sbm. Se ha estudiado su gas 
molecular y su tasa de formación estelar. 

48.19. Galaxia espiral NG C4340 

Es de tipo SB0(r). Su magnitud aparente es de 11,2. 

Su velocidad radial es de 933 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003 1 12 

Tiene una barra doble y un anillo. 
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49 . 


Corvus (Crv)/Cuervo 


49.1. Galaxia espiral barrada C60 - NGC4038 

Su tipo es SB(s)m. Tiene una magnitud aparente de 10,7 y está a 83.000 años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial 1.642 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005477. 

Su barra no está centrada y es una característica de las galaxias tipo Sbm. Con la galaxia NGC 4039 
forman lo que se conoce como las Galaxias de la Antena y se interaccionan entre si, previéndose 
una próxima colisión. Hace 1.200 años eran dos galaxias separadas, la NGC 4038 era una espiral 
barrada y la NGC 4039 era una espiral y esta última era mayor que la anterior. Hace 900 millones 
de años, empezaron a aproximarse y hace 600 millones de años, empezaron a superponerse como 
las Galaxias de los Ratones. Hace 300 millones de años se empezaron a formar estrellas y hoy los 2 
chorros de estrellas son lo que parecen ser 2 antenas. Se han hecho muchos estudios tales como el 
de Spitzer IRS, la distribución del gas de alta densidad, de sus fuentes de rayos X, de la distribución 
de CO, la concentración de polvo frío y de las regiones H II. 

Se han descubierto aquí las supernovas SN 2004GT y SN 2007sr. 

49.2. Galaxia espiral NGC4027 

Su tipo es SB(s)dm y su magnitud aparente es 11. Está a 83 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial 1.671 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005574 

Es una galaxia magallánica y que interactúa con una débil compañera hacia el sur, NGC 4027 A, que 
es de magnitud 15. Se ha hecho un estudio dinámico de la galaxia, así como estudios foto métricos y 
cinemáticos. También de las características de su rotación. 
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50. Cráter (Crt)/Copa 


50.1. Galaxia espiral NGC3672 

Es del tipo SA(s)c. Su velocidad radial es de 1.862 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006211. 

Es una nube de las más importantes del Supercúmulo de Virgen. 

En esta galaxia se ha visto la supemova 2007bm. 
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51. Cygnus (Cyg)/Cisne 

51.1. Galaxia espiral ES0577-3 

Es de tipo Sa. Su velocidad radial es de 5565 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,018563. 
Tiene un anillo interior ligeramente alargado. 
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52. Dorado (Dor)/Pez dorado 

52.1. Galaxia espiral barrada NGC1672 

Es de tipo Seyfert SB(s)b. Su velocidad radial es de 1 .33 1 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 
0,004440. 

Su estructura revela nubes de estrellas en formación y bandas de polvo interestelar. Se observan 
cuatro brazos espirales que surgen de los extremos de la barra central. Estos brazos son asimétricos 
y uno de ellos, el del extremo noreste, es significativamente más brillante que el opuesto. Entre los 
estudios realizados hay una investigación de la actividad nuclear, un estudio de las propiedades de 
los rayos X, su fotometría y el estudio de las regiones H II. 

52.2. La Gran Nube de Magallanes o PGC17223 

Es una galaxia enana de tipo SB(s)m y miembro del Grupo Local, que se encuentra a 136.000 años- 
luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 278 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,000927. 

Es la tercera galaxia más próxima a la Vía Láctea después de la galaxia Enana del Can Mayor y la 
galaxia Enana Elíptica de Sagitario. Es visible a simple vista como un débil objeto en el hemisferio 
austral terrestre situado entre las constelaciones de Dorado y Mesa. Es una galaxia espiral barrada 
sin estructura de anillo y sin protuberancia. El aspecto irregular de la galaxia es probablemente el 
resultado de las interacciones tanto con la Vía Láctea como con la Pequeña Nube de Magallanes. Su 
barra no está centrada y es una característica de las galaxias tipo Sbm. La Gran Nube de Magallanes 
contiene unos 30.000 millones de estrellas y tiene un diámetro de aproximadamente 35.000 años- 
luz. Su masa es unas 30.000 millones de masas solares, una décima parte de la masa de la Vía 
Láctea. Como la mayoría de las galaxias irregulares, la Gran Nube de Magallanes es muy rica en 
gas y polvo y actualmente atraviesa una fase de gran actividad en cuanto a la formación estelar. Los 
diversos estudios han encontrado 60 cúmulos globulares, 400 nebulosas planetarias y 700 cúmulos 
abiertos, así como cientos de miles de estrellas gigantes y supergigantes. Se han muchos estudios de 
múltiples aspectos de esta galaxia. 

52.3. Galaxia espiral NGC1566 

Es de tipo SAB(s)bc. Su magnitud aparente es de 10,3 y está a 50 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.504 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005017 

Esta galaxia se ve de frente y su formación estelar se concentra en los brazos espirales. El núcleo, 
pequeño pero muy luminoso, sugiere que es una galaxia Seyfert. Su espectro indica que el gas 
caliente cercano al núcleo se mueve a una velocidad anormalmente alta, sugiriendo que podría estar 
orbitando alrededor de un agujero negro masivo que se encuentra en su centro. También se han 
hecho muchos estudios entre los que se pueden destacar: un estudio de las regiones HI, un estudio 
de sus cúmulos globulares, un estudio de la fotometría y la cinemática del gas y un estudio de las 
regiones H II. 

52.4. Galaxia barrada NGC1433 

Es de tipo (R')SB(rjab. Su magnitud aparente es de 9,99 y está a 32 millones de años-luz de 
nosotros. 
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Su velocidad radial es de 1.076 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003589 

Se trata de una galaxia con una barra y 2 arcos espirales cortos frente a las principales extremos de 
la barra que muy rara vez se ven en las galaxias barradas. En cuanto a los anillos tiene un anillo 
interior excepcionalmente alargado, un anillo nuclear y un débil pseudoanillo exterior. 

52.5. Galaxia espiral NGC1 553 

Es de tipo SAO(r). Su magnitud aparente es de 10,3 y está a 79 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1080 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003602 

Se han hecho estudios de rayos X y de los cúmulos globulares de esta galaxia. 
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53 . 


Draco (Dra)/Dragón 


53.1. Galaxia elíptica MI 02 o NGC5866 

Es de tipo SAO y de magnitud 9,9. Está a unos 40 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 755 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,002518. 

Esta galaxia está inclinada aproximadamente unos 2 o en relación al plano de simetría de la galaxia y 
tiene una fina banda de polvo oscuro. Contiene otras galaxias más débiles y se ha estimado su masa 
en 1 billón de masas solares, lo cual indica que se trata de una galaxia extremadamente masiva. Su 
diámetro angular de 5,2 arcominutos corresponde a aproximadamente 60.000 años-luz, pero su halo 
de cúmulos globulares se extiende hasta mucho más lejos. Se han hecho estudios de su fotometría 
superficial, del frío medio interestelar y de su estructura. 

53.2. Galaxia espiral barrada C3 o NGC4236 

Es de tipo SAB(r)ab. Tiene una magnitud aparente de 9,7 y está a 10 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 7.120 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,023750. 

Las ondas de radio y la radiación infrarroja sugieren que en su pasado reciente hubo un intenso 
fenómeno de formación estelar y de hecho presenta una buena cantidad de restos de supernova. Se 
han estudiado sus regiones H II. 

53.3. Galaxia espiral NGC5907 

Es del tipo SA(s)c, está a 40 millones de años-luz de nosotros y tiene una magnitud de 10,38. 

Su velocidad radial es de 667 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002225. 

Es una de las nubes más importantes del Supercúmulo de Virgen. Destaca su disco extremadamente 
fino, que muestra cierta deformación atribuida a interacciones con galaxias vecinas, por lo que 
ocasionalmente se la ha llamado la Galaxia Astilla. Se han hecho varios estudios, tales como el del 
flujo estelar, la emisión de hidrógeno molecular caliente, del halo oscuro y sus anillos. 

53.4. Galaxia elíptica NGC4125 

Es de tipo E6 y su magnitud aparente 10,7 

Su velocidad radial es de 1.356 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004523 

Se han hecho estudios de su gas caliente y su polvo frío, sus poblaciones estelares y de rayos X. 

53.5. Galaxia espiral NGC6090 

Es del tipo SO. Su magnitud aparente es de 13,7 y está a 400 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 8.785 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,029304 

Se caracteriza por las bandas infrarrojas no identificadas que se pueden ver en el espectro ISO del 
sistema estelar. En realidad hay un par de galaxias espirales con una región central superpuesta y 2 
largas colas de marea formadas a partir del material arrancado de las galaxias por la interacción 
gravitatoria. Los 2 núcleos visibles están a 10.000 años-luz de distancia, lo que sugiere que las 2 
galaxias están en una etapa intermedia del proceso de fusión. La imagen del telescopio espacial 
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Hubble revela nudos brillantes de estrellas recién nacidas en la región en la que se superponen las 2 
galaxias. El componente superior tiene una estructura espiral visto de cara en tanto que el 
componente justo debajo se ve de canto sin brazos espirales visibles. 

53. 6. Galaxia espiral NG C43 1 9 

Es de tipo SB(r)ab. Su magnitud aparente es de 12,8 y está a 80 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.476 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004923 

Un tenue filamento parece unir esta galaxia y la Markarian 205, lo que sugiere que puede existir una 
influencia entre ambas. Durante mucho tiempo ha habido dudas acerca de si realmente ambos 
objetos estaban físicamente relacionados o si simplemente estaban en la misma línea de visión. Los 
datos del desplazamiento al rojo de ambos objetos, significativamente mayor en el caso de 
Markarian 205 (z = 0,070846), parecen indicar que la distancia de esta última es unas 15 veces 
mayor que la distancia de la galaxia NGC 4319. 

53.7. Galaxia espiral NGC6643 

Es de tipo SA(rs)c. Su magnitud aparente es de 12,1 y está a 78 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.484 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004950 

Tiene un núcleo muy pequeño separado de los restos de un anillo interior que se extiende en un 
complejo patrón de espiral irregular. Los nudos brillantes son probablemente regiones H II que se 
ven en los múltiples brazos espirales. Se han hecho estudios de fotometría, del movimiento no 
circular del gas y la rotación y la distribución de masas. 

53.8. Galaxia elíptica NGC5981 

Es de tipo Se y su magnitud aparente es de 11. Está a 100 millones de años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de 1764 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005884 

Es una galaxia vista de canto y forma un trío con la galaxia elíptica NGC 5982 y la galaxia espiral 
NGC 5985 

53.9. Galaxia elíptica NGC5982 

Es de tipo E3 y está a 100 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 3017 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,010064 

Forma un trío con las galaxias NGC 5981 y NGC 5985 

53. 1 0. Galaxia espiral NG C5985 

Es de tipo SAB(r)b y está a 100 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 25 17 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,008396 

Esta galaxia Seyfert se ve de frente y forma un trío con las galaxias NGC 5981 y NGC 5982 


Pág.214 



54 . 


Eridanus (Eri)/Eridano 


54.1. Galaxia espiral barrada NGC1269 

Es de tipo SB(s) y su magnitud aparente es de 9,39 

Su velocidad radial es de 839 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002799 

Tiene un núcleo con un alto brillo superficial rodeado por un anillo difuso. 

54.2. Galaxia espiral NGC 1614 

Es de tipo SB(s)c y está a 200 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.778 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,015938 

Tiene un centro brillante y 2 brazos espirales interiores claros que son bastante simétricos. También 
cuenta con una estructura externa espectacular que consiste principalmente en una gran extensión 
curvada de un solo lado de una de estos brazos y una cola larga casi recta que emerge del núcleo y 
cruza el brazo extendido. La galaxia parece ser el resultado de una interacción de las mareas y la 
fusión resultante de 2 sistemas predecesores. Se han hecho estudios del gas caliente y denso, de la 
emisión nuclear de hidrocarburos aromáticos policíclicos, de su formación estelar y de un mapa 
espectral del infrarrojo cercano. 

54.3. Galaxia espiral barrada NGC1300 

Es de tipo SB(rs)bc. Su magnitud aparente es de 11,4 y está a 61 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.577 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005260 

Contiene brazos espirales y franjas de polvo donde hay cúmulos estelares y regiones de formación 
estelar en las que hay estrellas supergigantes azules y rojas. El núcleo tiene unos 3.300 años-luz de 
largo. Los carriles de polvo oscuro corren a lo largo del borde de ataque de la barra. Dentro de la 
barra, el gas se mantiene cerca de las órbitas alineadas y en sus extremos, el flujo converge 
bruscamente y la presión de gas se hace importante. Se produce un choque, comprimiendo el gas y 
el polvo a lo largo del borde de ataque de la barra. Se han hecho estudios de su supermasivo agujero 
negro, de su estructura y su dinámica, de su contenido de hidrógeno neutro, de su halo y un estudio 
fotoeléctrico UBV. 

54.4. Galaxia espiral barrada NGC1232 

Es de tipo SAB(rs)c. Su magnitud aparente es de 9,8 y está a 72 millones de años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de 1.603 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005347 

Esta galaxia que se ve casi de frente, contiene millones de estrellas brillantes y sus brazos espirales 
parece que salen de su centro. Los cúmulos contienen estrellas azules brillantes y están situados a lo 
largo de los brazos espirales y entre ellos hay líneas oscuras de denso polvo interestelar. Se ha 
estudiado la distribución y cinemática de las regiones HI y sus fuentes de rayos X. 

54.5. Galaxia espiral de anillo NGC1291 

Es de tipo SB(s)0/a. Su magnitud aparente es de 9,39 y está a 33 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 839 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002799 
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Tiene una fuerte barra secundaria dentro de un débil barra primaria. En este caso, estas barras no 
llenan los anillos interior y nuclear. Se ha estudiado el polvo frío del anillo exterior, las fuentes de 
rayos X en los anillos y las regiones de gas HI e hidrógeno neutro. 

54.6. Galaxia NGC1741 

Es de tipo pee. Está a 6 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.039 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,013473 

Actualmente son 2 galaxias enanas en colisión. Los numerosos cúmulos de estrellas azuladas se han 
formado en las serpentinas de los escombros y en el sitio del frente de colisión. El objeto en forma 
de cigarro encima de ambas galaxias es otro miembro del grupo. Un puente de cúmulos de estrellas 
conecta el trío. El estudio de los cúmulos de estrellas brillantes apunta a un probable cuarto 
miembro del grupo. 
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55. 


Fornax (For)/Horno 


55.1. Galaxia espiral barrada C67 o NGC1097 

Es de tipo Seyfert SB(s)b. Tiene una magnitud aparente de 9,3 y está a 47 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.271 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,004240. 

Tiene 4 brazos espirales que emanan de su centro y que contiene varias estrellas. Tiene un agujero 
negro central supermasivo, alrededor del cual hay una anillo con regiones de fonnación estelar y 
con una envoltura de gas y polvo. Esta galaxia tiene 2 galaxias satélites: la enana elíptica NGC 
1097A que órbita a 42.000 años-luz del centro de la galaxia y la enana NGC 1097B más exterior. Se 
han hecho muchos estudios entre los que destaca: la monitorización de rayos X y ultravioleta, el 
mapa de formación estelar, la estructura de sus chorros, las propiedades físicas del anillo, la 
cinématica del gas molecular, la fuente de ionización del núcleo y el estudio de las regiones HI. 

En esta galaxia se han observado las supemovas SN 1992bd, SN 1999eu y SN 2003B. 

55.2. Galaxia elíptica NGC1404 

Es de tipo El y está a 66 millones de años-luz de nosotros. Su magnitud aparente es de 10,95 
Su velocidad radial es de 1.947 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006494 

Esta galaxia es rica en cúmulos globulares, del orden de unos 725 y se ha pensado que puede haber 
perdido buena parte de los que tuvo en un principio debido a interacciones gravitatorias con la 
galaxia NGC 1399, galaxia situada en el centro del cúmulo de Fornax, y que a su vez podría haber 
acabado en el espacio intergaláctico del cúmulo. También estudios realizados con ayuda del 
telescopio de Rayos X Chandra muestran de que forma el rozamiento causado por el medio 
intergaláctico con su movimiento, se está despojando de su gas caliente, dejando tras ello una larga 
estela. Se ha hecho un estudio de la abundancia de metales en esta galaxia. 

55.3. Galaxia espiral lenticular NGC1316 

Es de tipo SAB(s) y su magnitud aparente es de 9,4. Está a una distancia de 62 millones de años-luz 
de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.760 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005871 

Esta radiogalaxia es la cuarta fuente de radio más brillante en la frecuencia de 1400 MHz, 
mostrando 2 grandes lóbulos de partículas de muy alta energía de 600.000 años-luz de tamaño cada 
una. Al final de la década de 1970, Fran^ois Schweizer observó que esta galaxia parece una pequeña 
galaxia elíptica con unas líneas de polvo inusuales incrustadas dentro de un conjunto mayor de 
estrellas. También apreció un disco compacto de gas cerca del centro que parecía rotar más deprisa 
que las estrellas. En base a esto, sugirió que era el producto de la fusión de varias galaxias menores. 
Estas colisiones pudieron haber alimentado el agujero negro supermasivo del centro galáctico con 
una masa estimada en 130-150 millones de masas solares, provocando que la galaxia se convierta 
en una radiogalaxia. En base al estudio de unos cúmulos estelares de estrellas rojas en esta galaxia 
con el telescopio espacial Hubble, se concluye que hubo una gran colisión de 2 galaxias espirales 
hace unos pocos miles de millones de años que dieron forma a la actual NGC 1316. Además 
estudios de sus nebulosas planetarias han mostrado como esta galaxia parece estar evolucionando 
para convertirse en un sistema dominado por una gran protuberancia, similar a la Galaxia del 
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Sombrero. Se han hecho varios estudios como el del polvo, espectroscópicos del infrarrojo cercano 
y medio, del brillo superficial y de su estructura de rayos X. 

55.4. Galaxia espiral barrada NGC1255 

Es de tipo SAB(rs)bc y su magnitud aparente es de 10,7 

Su velocidad radial es de 1.686 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005624 

Ser trata de una galaxia compacta con una alta tasa de fonnación estelar. La relación entre sus 
brazos y el núcleo barrado no indica que procesos pueden desarrollarse en la evolución galáctica. 

55.5. Galaxia espiral barrada NGC1398 

Es de tipo SB(r)ab y está a 65 millones de años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de 1.396 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004657 

Su barra gira alrededor del centro de la galaxia con un cierto período. A cierta distancia de ella, las 
estrellas y el gas orbitan en un pequeño múltiplo de ese período, el doble de tiempo o cuatro veces 
más. Esta resonancia bombea las estrellas y el gas de forma parecida al bombeo de las piernas en un 
columpio en la frecuencia correcta puede hacer que vaya más alto. Esto crea el anillo interior. El 
anillo exterior también está compuesto por brazos fuertemente constreñidos. También tiene una 
aparencia floculante. 

55.6. Galaxia espiral barrada NGC1365 

Es de tipo SB(s)b y está a 56 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.636 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005457 

El núcleo tiene una forma oval con un tamaño aparente de alrededor de 50"x 40". La espiral de los 
brazos se extienden en una amplia curva hacia el norte y el sur de los extremos de la barra de 
dirección este-oeste y forman casi como un anillo en forma de Z. Se han hecho muchos estudios 
entre los que destaca: el estudio de su agujero negro, de su polvo frío, de su variabilidad espectral, 
de los eclipses del anillo interior, de su espiral interior y la cinemática y la dinámica de su región 
central. 

En esta galaxia se han observado las supemovas 2012fr , 2001du , 1983V , y 1957C. 

55.7. Galaxia espiral NGC1326 

Es de tipo (R)SBO(r). Su magnitud aparente es de 10,5 y está a 62 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.360 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004537 

Tiene uno de los anillos más grandes conocidos y está bordeada por varios cúmulos masivos de 
estrellas. Buta et al. (1999) sugieren que probablemente está en una fase temprana de su evolución, 
de acuerdo con su gran tamaño y su forma alargada extrema. Se ha estudiado los gradientes de 
densidad de las regiones H II, su formación estelar y sus regiones HI. 

55.8. Galaxia elíptica NGC1344 

Es de tipo E5. Su magnitud aparente es de 10,4 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.169 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003899 
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Se ha estudiado la cinemática estelar y de las nebulosas planetarias de esta galaxia plana y la 
naturaleza de sus envolturas. 

55.9. Galaxia espiral NGC1381 

Es de tipo SAO. Su magnitud aparente es de 11,5. 

Su velocidad radial es de 1.724 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005751 

Esta galaxia se ve de canto y tiene una barra en forma de X que atraviesa su centro. Se ha hecho un 
estudio de su fotometría superficial. 

55.10. Galaxia compacta UDFj-39 546284 

Es una galaxia que se identificó como el objeto más distante en el Universo desde la Tierra en Enero 
de 2011, está a 13.200 millones de años-luz de nosotros. Se detectó a partir de las imágenes del 
telescopio espacial Hubble. 

Su desplazamiento al rojo es de 10,3 
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56 . 


Gemini (Gem)/Gemelos 


56.1. Galaxia espiral NGC5427 

Es de tipo SA(s)c y está a 90 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.618 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,008733 

Esta galaxia se ve de frente. Si se estudia el espectro Ha, se puede ver como pueden estar 
organizadas las regiones de formación estelar, trazado ahora por las estrellas OB que son lo 
suficientemente calientes como para ionizar el hidrógeno en las regiones H II, que aparecen de color 
rosado en la imagen. Las galaxias NGC 5426 y NGC 5427 son dos galaxias espirales de tamaños 
similares involucradas en una danza espectacular. No es seguro que esta interacción culmine en una 
colisión y a la larga en la fusión de ambas, aunque éstas ya han sido ya afectadas. Conocidas ambas 
con el nombre de Arp 27 1 , su danza perdurará durante decenas de millones de años, creando nuevas 
estrellas como resultado de la mutua atracción gravitatoria. 
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57 . 


Grus (Gru)/Grulla 


57.1. Galaxia espiral barrada NGC7552 

Es de tipo SB(s)ab. Su velocidad radial es de 1.698 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005365 

Se la ve de frente y forma parte del cuarteto de Grulla. Exhibe una alta actividad estelar y tiene un 
poderoso anillo estelar circumnuclear. El núcleo ha sido clasificado ópticamente como un LINER o 
una población H II. La presencia de un núcleo activo ha sido detectada en base a la existencia de 
una fuente compacta nuclear en los rayos X. Se han hecho estudios de sus campos magnéticos, de la 
imagen de los infrarrojos cercanos y de su espectrosfotometría. 

57.2. Galaxia espiral NGC7590 

Es una galaxia Seyfert de tipo SA(rs)bc y su magnitud aparente es 1 1,3 
Su velocidad radial es de 1.575 y su desplazamiento al rojo 0,005255 

Esta galaxia forma parte del cuarteto de Grulla. Las observaciones de XMM-Newton muestran que 
su emisión de rayos X está dominada por una fuente ultraluminosa de rayos X y que amplia las 
emisiones de la galaxia anfitriona. El núcleo es más bien débil y probablemente alberga un núcleo 
activo galáctico de tipo Compton. 

57.3. Galaxia espiral NGC7582 

Es de tipo SB(s)ab y su magnitud aparente es de 10,5 

Su velocidad radial es de 1,575 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005254 

Forma parte del cuarteto de Grulla y exhibe una alta actividad estelar. Se han hecho estudios de sus 
poblaciones estelares, de su región nuclear y su espectro ultravioleta del núcleo. 

57.4. Galaxia elíptica IC1459 

Es del tipo E3-4. Es de magnitud 1 1,9 y está a unos 80 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad angular es de 1.802 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,006011. 

Tiene un núcleo que gira muy rápido en el sentido contrario a las agujas del reloj. También tiene un 
agujero negro central supermasivo. Se ha hecho un estudio del gas ionizado en el disco. 

57.5. Galaxia espiral barrada NGC7424 

Es de tipo SAB(rs)cd. Su magnitud aparente es de 10,4 y se encuentra a unos 37,5 millones de años- 
luz de nosotros. 

Su velocidad angular es de 939 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,003 132 

Tiene un diámetro de unos 100.000 años-luz y en ella se han encontrado 2 fuentes de rayos X 
ultraluminosas, así como la supernova SN2001ig de Tipo Ilb. 


57.6. Galaxia espiral NGC7213 

Su tipo es SA(s)a. Su magnitud aparente es de 12,1 y está a unos 71,7 millones de años-luz de 
nosotros. 
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Su velocidad radial es de 1.750 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,005839. 

Se ve de frente y es de la clase Seyfert tipo 1. Se ha estudiado el flujo entrante de gas hacia el 
núcleo, la espectroscopia IFU del LINER y su continuo no estelar. 


57.7. Galaxia espiral NGC7531 

Su tipo es SAB(r)bc. Su magnitud aparente es de 1 1,3 y está a unos 70 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.596 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,005324. 

Tiene un anillo intemo con una alta tasa de formación estelar que envuelve una barra débil, 
incrustada dentro de un disco oval con 2 grandes brazos espirales exteriores. 

57.8. Galaxia espiral IC5240 

Su tipo es SB(r)a. Su magnitud aparente es de 1 1 ,9 y está a unos 8 1 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.765 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,005886. 

Se trata de una galaxia floculante con una inclinación de solo 47°. Lo más interesante es la 
alineación obvia entre el eje de la barra y el eje mayor del anillo interior. Tiene 2 pseudoanilllos 
exteriores. 


Pág.222 



58 . 


Horologium (Hor)/Reloj 


58.1. Galaxia espiral NGC1512 

Tipo SB(r)a. Su magnitud aparente es de 11,1 y está a una distancia 30 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 898 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002995 

Esta galaxia muestra intensos cúmulos de formación estelar en el anillo que la rodea. Estos cúmulos 
o bien están todavía envueltos en las nubes donde se han formado o bien aparecen claramente 
brillantes en luz visible. Se han hecho estudios de las metalicidades del gas en los discos, del polvo 
que contiene, de las regiones HI y la cinemática del núcleo y de su espiral. 
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59. Hydra (Hya)/Hidra 

59.1. Galaxia espiral M83 o NGC5236 

Llamada Molinillo Austral es de tipo SAB(s)c. Su magnitud aparente es de 7,6 y está a 15 millones 
de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 513 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,001711. 

Esta galaxia fue clasificada como intermedia entre las galaxias espirales normales y las barradas 
por G. de Vaucouleurs. Tiene muy bien definidos los brazos espirales y muestra un aspecto muy 
dinámico y atractivo por los nodos rojos y azules de los brazos. Los nodos rojos son aparentemente 
nebulosas difusas gaseosas en donde se están formando estrellas y su brillantez es proporciomal a 
su temperatura superficial. Las regiones azules representan poblaciones estelares jóvenes que se han 
formado recientemente. Entre los brazos espirales hay regiones con pocas estrellas. Los carriles de 
polvo oscuro siguen la estructura espiral en todo el disco y pueden ser rastreadas en la región 
central del núcleo, que tiene sólo 20" de diámetro. Este núcleo muestra fuertes líneas de emisión. 
Esta galaxia ha sido muy estudiada y sus estudios más destacados son: estudio del polvo en las 
regiones H II, estudio espectróscopico de sus cúmulos, estudio de su agujero negro, la cinemática de 
la región interior, estudio del gas molecular en su núcleo, estructura y morfología del gas ionizado, 
estudio de su fotometría superficial. 

Hasta el momento han sido detectadas 6 supernovas, de las que destaca la 1923 A, que fue 
observada por C.O. Lampland en el Observatorio Lowell, alcanzando la magnitud 14 y la 1945B, 
que apareció el 13 de Julio de 1945 y alcanzó la magnitud 14,2. Esta supernova sólo fue detectada 
en 1990 por W. Liller en unas placas fotográficas tomadas en la estación Harvard de Bloemfontein 
(Africa del Sur) y, presuntamente, fue observada entre el 13 de Julio y el 7 de Agosto. 

59.2. Galaxia espiral NGC3621 

Es de tipo SA(s)d. Su magnitud aparente es de 10 y está a una distancia de 22 millones de años-luz 
de nosotros. 

Su velocidad radial es de 730 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002435 

Esta galaxia tiene un núcleo activo del tipo Seyfert 2, lo que sugiere la existencia de un agujero 
negro supermasivo en el núcleo. Basándose en el movimiento de las estrellas en el núcleo, este 
objeto puede tener una masa de hasta tres millones de veces la masa del Sol. 

59. 3. Galaxia espiral NG C33 1 2 

Es de tipo SA(s)b y su magnitud aparente es 11,9 

Su velocidad radial es de 2.886 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009627 

Esta galaxia espiral gigante, miembro del cúmulo de Hidra, muestra materia difúsa que parece ser la 
transmisión de parte del disco y se proyecta bastante cerca del centro del cúmulo. 


59.4. Galaxia barrada lenticular NGC5101 

Es de tipo SB(rs)0/a . Su magnitud aparente es de 11,6 y está a 90 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.868 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006231 
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Esta galaxia se ve de cara y se ha estudiado la distribución y el movimiento del hidrógeno atómico. 

59.5. Galaxia espiral NGC5078 

Es de tipo SA(s)a. Su magnitud aparente es de 1 1,8 y está a 90 millones de años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de 2. 168 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007232 

Esta galaxia se ve de canto e interacciona con la galaxia IC 879. Es una galaxia interesante por los 
chorros de gas que están siendo expulsadas desde el disco. Estos chorros pueden ser detectados en 
las longitudes de onda de radio. 

59.6. Galaxia espiral barrada NGC3081 

Es de tipo SAB(r)0/a y su magnitud aparente es de 12. Está a 86 millones de años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de 2.391 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007976 

Esta galaxia es vista de cara y se caracteriza por la existencia de varios anillos. El centro de la 
espiral barrada está rodeada por un bucle brillante conocido como un anillo de resonancia. Este 
anillo está lleno de cúmulos brillantes y estallidos de formación de nuevas estrellas y enmarca el 
agujero negro supermasivo. Esta galaxia es el prototipo de galaxia con anillo de resonancia y así su 
tipo es (RiR2')SAB(r)0/a. En ella se ve la fuerte alineación del anillo interior casi exactamente 
paralelo a la barra y la alineación del anillo exterior Ri casi exactamente perpendicular a la barra. El 
anillo R 2 , el único pseudoanillo en el sistema, se rompe del anillo Ri en su eje mayor. También hay 
un anillo nuclear desalineado con la barra primaria a unos 70°. La naturaleza gaseosa de los 4 
anillos de esta galaxia es revelada por el índice de color y los mapas Ha. Cada uno de los anillos es 
una zona activa de formación estelar. 

59.7. Galaxia espiral ESO509-98 

Es de tipo (R')SB(s)a. Su velocidad radial es de 8.001 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,026688 

Su morfología es del tipo anillo/pseudoanillo combinado, es decir, tipo CSRG. La barra es de tipo 
ansa y aparece aislada. Todo ello está embebido en una zona en forma de lente. 

59.8. Galaxia elíptica NGC3923 

Es de tipo E4-5 y su magnitud aparente es de 9,6. Está a 92 millones de años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de 1.739 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005801 

Se trata de una galaxia con envoltura y se han hecho estudios de sus cúmulos globulares, su materia 
oscura, de rayos X y del halo caliente. 

59. 9. Galaxia espiral NG C3 1 24 

Es de tipo SAB(rs)bc y su magnitud aparente es de 12. 

Su velocidad radial es de 3.562 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,011882 

Tiene una barra y una espiral de dos brazos muy abiertos, que serpentea hacia el exterior en el 
sentido contrario a las principales brazos exteriores. También contiene un anillo de resonancia. 
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59.10. Galaxia espiral NG C3450 

Es de tipo SB(r)b y su magnitud aparente es de 1 1,8. Está a 185 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.027 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,013433 

Se ve de color rojizo debido a la existencia de polvo entre nosotros y la galaxia. Tiene un anillo y 
varios brazos. 

59.11. Galaxia espiral NGC2835 

Es de tipo SB(rs)c y su magnitud aparente es de 10,3. Está a 30 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 886 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002955 

Contiene un anillo y varios brazos. 

59.12. Galaxia espiral ES0565-11 

Es de tipo Se y su magnitud aparente es de 13,65. 

Su velocidad radial es de 4.721 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,015748 

Tiene uno de los anillos más grandes circumnucleares conocidos y está bordeada por varios 
cúmulos masivos de estrellas. Buta (1999) sugirió que esta galaxia está en una fase temprana de su 
evolución, de acuerdo con su gran tamaño y forma alargada extrema. 
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60 . 


Hydrus (Hyi)/Hidra macho 


60.1. Galaxia elíptica PGC6240 

Es de tipo SOd y está a 345 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 8.216 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,027406. 

Tiene envolturas de niebla de estrellas que giran alrededor de un centro luminoso. 
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61 . 


Indus (lnd)/lndio 


61.1. Galaxia espiral ES0235-58 

Es de tipo SB(rs)d. Su velocidad radial es de 4.310 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 
0,014378. 

Su barra está dividida por un carril de polvo, lo que es altamente inusual. 
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62. Lacerta (Lac)/Lagarto 

62.1. Galaxia BL Lacertae 

Su magnitud aparente varía entre 12,4 y 17,23 y está a 1.000 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 20.556 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,068600. 

Es el prototipo de los objetos BL Lac, que emiten gran cantidad de energía. 

Se caracteriza por una variabilidad muy grande y rápida de la amplitud del flujo y la polarización 
óptica. 
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63. Leo (Leo)/León 

63.1. Galaxia espiral M65 o NGC3623 

Es del tipo SAB(rs)a y su magnitud aparente es de 10,3- Está a una distancia de unos 35 millones de 
años luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 807 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,002692. 

Forma un triplete de galaxias con sus vecinas M66 y NGC 3628 de nombre Triplete de Leo o grupo 
M66. Tiene un núcleo central prominente y brazos espirales y además una franja de polvo que 
marca el borde superior. El disco luminoso está dominado por una población estelar vieja. Cerca de 
la franja de polvo, son visibles algunos nodos, que podrían estar asociados con regiones de 
formación estelar. Se han hecho estudios de su gas frío y caliente en sus brazos espirales, 
observaciones de CO, un estudio fotométrico y de su rotación. 

63.2. Galaxia espiral M66 o NGC3627 

Es de tipo SAB(s)b. Su magnitud aparente es de 9,7 y está a 36,2 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 727 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002425. 

Es mucho más grande que su vecina M65 y tiene un núcleo central bien desarrollado pero poco 
definido. Sus brazos espirales están deformados probablemente debido a la influencia de sus 
galaxias vecinas y están desplazados por encima del plano de la galaxia. Es visible mucho polvo, así 
como alguna nebulosa rosa en los extremos de uno de los brazos lo que indica la existencia de 
formación estelar. Se han hecho muchos estudios entre los que destacamos: un estudio de su 
morfología submilimétrica, el estudio de sus cúmulos globulares, el estudio de sus campos 
magnéticos, de su emisión de polvo frío y un estudio fotométrico. 

63.3. Galaxia espiral barrada M95 o NGC3351 

Es de tipo SB(r)b. Su magnitud aparente es de 11,4 y está a 38 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 778 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002595. 

Es un miembro del grupo Leo I o M96, el cual contiene las galaxias M96 y MI 05 además de varias 
galaxias más tenues. Tiene los brazos casi circulares y se han hecho muchos estudios entre los que 
destacamos: estudio del gas caliente difuso, la cinemática del gas y las estrellas de su anillo, la 
cinemática de su núcleo, las regiones H II de su anillo interior, la colorimetría de su núcleo. 

El 16 de Marzo de 2012 se descubrió en ella la supernova 2012aw. 

63.4. Galaxia espiral NGC3628 

Es de tipo Sb. Su magnitud aparente es de 9,5 y está a 35 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 843 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002812. 

Lo más destacable de esta galaxia es una espectacular cola que se expande hacia arriba a unos 
300.000 años luz, conocida como cola de marea, y probablemente causada por interacciones 
pasadas con sus grandes galaxias vecinas. Esta cola está compuesta de cúmulos de estrellas jóvenes 
y azuladas, así como por regiones de formación estelar. Esas interacciones también han producido 
un brote estelar en su centro. Muestra espectaculares penachos en las regiones HI mientras que sus 
imágenes ópticas y las distribuciones de CO no están muy perturbadas. Se han hecho muchos 
estudios entre los que destacamos: la polarimetría y la fotometría de su región central, sus cuásares, 
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el halo gaseoso caliente, los rayos X, etc. 


63 . 5 . Galaxia espiral M96 o NGC3368 

Es de tipo SAB(rs)ab. Su magnitud aparente es de 10,1, está a unos 41 millones de años-luz de 
nosotros y su diámetro aparente es de 66.000 años luz. 

Su velocidad radial es de 897 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002992. 

Es el miembro más brillante del grupo Leo I, también denominado grupo M96. El disco interior 
luminoso se compone de un población amarilla de estrellas viejas, que termina ligeramente más allá 
de un anillo de nodos azules. Probablemente estos nodos son cúmulos de estrellas jóvenes calientes. 
Esta galaxia contiene una cantidad significativa de polvo, que está aparentemente más concentrado 
en un lado. Sin embargo esta galaxia presenta una especie de anillo exterior de filamentos 
(fragmentos de brazos espirales), unidos a la brillante parte visible cerca del extremo noroeste del 
gran eje. 

63.6. Galaxia elíptica MI 05 o NGC3379 

Es del tipo El. Su magnitud aparente es de 9,2 y está a 38 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 911 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003039. 

Es la galaxia más brillante del grupo Leo I, o grupo de M 96. Los estudios realizados con ayuda del 
telescopio espacial Hubble sugiere la presencia de un agujero negro en el centro de esta galaxia con 
una masa estimada en 50 millones de masas solares, así como de unas pocas estrellas y cúmulos 
estelares jóvenes. Se han hecho muchos estudios entre los que destacamos: un estudio de las edades, 
abundancias y la cinemática de los cúmulos globulares, el gas caliente, su halo, su agujero negro, la 
fotometría y la cinemática de las nebulosas planetarias, las fluctuaciones del brillo superficial, las 
velocidades radiales de las nebulosas planetarias, etc. 

63.7. Galaxia espiral C40 o NGC3626 

Es del tipo SAO. Su magnitud aparente es de 10,9 y está a 86 millones años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.493 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,004980. 

En él se ha detectado un disco masivo de gas molecular que gira en sentido contrario al general de 
la galaxia. 

63. 8. Galaxia espiral NG C3 1 90 

Es de tipo SA(s)a. Su magnitud aparente es de 11,1 y está a 80 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.271 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004240 

Se ve casi de lado y es un miembro del grupo Hickson 44. 

Se han visto 2 supernovas: SN 2002bo, SN 2002cv 


63 . 9 . Galaxia espiral NGC3521 

Es de tipo SAB(rs)bc. Su magnitud aparente es de 9,83 y está a una distancia 35 millones de años- 
luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 801 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002672 
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Tiene en su centro lo que parece ser un cúmulo de estrellas de tipo espectral A, lo que sugiere que 
ha experimentado un gran brote estelar en los últimos mil millones de años. Su halo galáctico 
muestra diversas estructuras que probablemente son restos de una o varias galaxias menores que 
han sido absorbidas por ella. La protuberancia es luminosa. Se ha hecho un estudio de HI y otro de 
la rotación y su masa. 

63. 10. Galaxia elíptica NGC3842 

Es de tipo E. Su magnitud aparente es de 12,8 y está a 331 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 6.316 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,021068 

Es notable por contener uno de los mayores agujeros negros jamás detectados y que tiene una masa 
de 9,7 mil millones de masas solares. Se han detectado 3 cuásares en esta galaxia. 

63.11. Galaxia espiral NGC3810 

Es de tipo SA(rs)c. Su magnitud aparente es de 10,6 y está a 50 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 992 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003309 

Se cree que en la brillante región central se están formando muchas nuevas estrellas y está 
eclipsando las zonas exteriores de la galaxia. La galaxia muestra sorprendentemente ricas nubes de 
polvo a lo largo de sus brazos espirales. También aparecen jóvenes estrellas azules calientes en 
cúmulos gigantes lejos del centro y los brazos también están llenas de brillantes estrellas gigantes 
rojas. 

63.12. Galaxia espiral UCG6614 

Es de tipo (R)SA(r)a. 

Su velocidad radial es de 6.352 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,021188 
Se trata de una galaxia de bajo brillo superficial. 
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64 . 


Leo Minor (Lmi)/León menor 


64. 1. Galaxia espiral lenticular NGC 2859 

Es de tipo SBO(r). Su magnitud aparente es de 11,8 y está a 82,8 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.690 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005637 

Esta galaxia carece de estructura espiral, es decir, le falta una estructura física bien definida en 
cuanto a los brazos espirales visibles. Cuenta con un barra fuerte que se hace más brillante o más 
ancha hacia las puntas. La barra secundaria débil se sitúa casi en un ángulo recto con la barra 
principal. Ambas están rodeadas por un anillo interior débil que aparece difuso. La zona exterior de 
la galaxia alberga un anillo individual prominente que incluye una serie de nudos azulados por la 
parte oriental. El agujero negro supermasivo central tiene unos 105 millones de veces la masa del 
Sol. 

64.2. Galaxia espiral barrada NGC3504 

Es de tipo SAB(s)ab. Su magnitud aparente es de 11,67 y está a 85 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.525 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005087 

Se ha estudiado la distribución y la cinemática de su gas molecular, las observaciones del infrarrojo 
cercano de sus zonas de formación estelar y sus movimientos circulares. 

64.3. Galaxia espiral NGC3486 

Es de tipo SAB(r)c. Su magnitud aparente es de 10,5 y está a 27,4 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 681 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002272 

Se trata de una galaxia Seyfert de baja luminosidad y tiene un anillo y varios brazos. 
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65 . 


Lupus (Lup)/Lobo 


65.1. Galaxia espiral barrada NGC5643 

Es de tipo SAB(rs)c. Su magnitud es de 10,2 y está a 34 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.199 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,003999. 

Forma parte del Supercúmulo de Virgen y está catalogada como una galaxia Seyfert de tipo 2. Se 
han hecho estudios de rayos X, espectroscópicos, de los campos de velocidad y de sus estructuras 
de radio. 
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66 . 


Lynx (Lyn)/Lince 


66.1. Galaxia espiral NGC2444 

Es de tipo SO. Su magnitud aparente es de 12,9. 

Su velocidad radial es de 4.048 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,013503 
Con la galaxia NGC 2445 fonna el objeto Arpl43. 

66.2 . Galaxia irregular NGC2445 

Es de tipo Im. Su magnitud aparente es de 12,9. 

Su velocidad radial es de 1.726 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005757 

Con la galaxia NGC 2444 forma el objeto Arpl43. Se ha estudiado la existencia de gas molecular 
en su anillo. 
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67. Norma (Nor)/Norma 

67 . 1. Cúmulo de galaxias Abell 3627 

Conocido como Cúmulo de Norma, está a 200 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.707 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,015700. 

Es uno de los cúmulos más grande conocidos, del orden de 10 veces más grande de la media. Por 
esta razón se cree que influye mucho dentro del Supercúmulo de Virgen y el Supercúmulo Hidra- 
Centauro. 
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68. Octans (Oct)/Octante 

68.1. Galaxia espiral barrada NGC7098 

Su tipo es (R)SAB(rs)a, su magnitud aparente 11,3 y está a 108 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.381 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007942 

Tiene una hermosa barra central que termina en cada extremo en unas ansas curvadas. Alrededor de 
la barra hay un anillo interior, que puede estar compuesto de 4 brazos espirales cruzados. También 
contiene un anillo exterior que parece ser el resultado del plegado de 2 brazos espirales. Hay 
evidencia de la nueva formación estelar que se está produciendo en los anillos, pero no en su núcleo 
como se evidencia por la ausencia de líneas de polvo. 
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69 . 


Pavo (Pav)/Pavo real 


69.1. Galaxia espiral barrada NGC6872 

Su tipo es SB(s)b, su magnitud aparente 10,69 y está a 212 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.555 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,015194. 

Conocida como Galaxia Cóndor, interactúa con la galaxia IC4970. Se trata de una de las mayores 
galaxias espirales conocidas. Uno de los brazos espirales se altera significativamente y está poblado 
por una gran cantidad de objetos azulados, muchos de los cuales son regiones de formación estelar. 
Se ha estudiado: sus efectos de marea, su regiones de formación estelar, su espectro y su polvo. 

69.2. Galaxia espiral IC4970 

Su tipo es SAO. Su magnitud aparente es 12,2 y está a 212 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.715 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,015728. 

Interactúa con la galaxia NGC 6872. 

69.3. Galaxia espiral IC4710 

Es de tipo SB(s)m. Su magnitud aparente es 12 y está a una distancia de 29 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 739 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002465 

Esta galaxia se ve de canto y esta perspectiva permite a los astrónomos distinguir fácilmente la 
protuberancia central de su disco plano y además que esta protuberancia central se extiende fuera 
del disco. Los carriles de polvo oscuro, que son la materia prima para las futuras generaciones de 
estrellas, también parecen estar confinados en el disco central. Lo que llama la atención es un 
fantasmal X de estrellas, sin embargo esto es debido a las órbitas inclinadas de las estrellas en la 
estructura de barra central de la galaxia. 

69.4. Galaxia espiral NGC7020 

Es de tipo (R)SAO(r). Su magnitud aparente es 11,8. 

Su velocidad radial es de 3.201 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,010677 

Esta galaxia está inclinada sólo a 69° y es un caso particularmente interesante que muestra una zona 
interior hexagonal con dos puntos brillantes a lo largo del eje mayor. 


69.5. Galaxia espiral barrada NGC6782 

Es de tipo (R)SAB(r)a. Su magnitud aparente es 11,8 y está a una distancia de 183 millones de 
años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 3.920 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,013077 

Esta galaxia exhibe unos brazos espirales muy apretados que le dan un aspecto de molinete similar 
al de otras galaxias espirales. Sin embargo las observaciones con luz ultravioleta realizadas con el 
telescopio espacial Hubble permiten ver 2 brazos espirales tenues y polvorientos que emergen del 
borde exterior del anillo azul. La existencia de varias estrellas azules diseminadas en los dos brazos 
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espirales débiles en el borde exterior de la galaxia demuestran que allí también tiene lugar 
formación estelar. El anillo interior rodea una pequeña protuberancia central y una barra de 
estrellas, polvo y gas. 

69 . 6 . Galaxia espiral NGC6744 

Es de tipo SAB(r)bc. Su magnitud aparente es 9,14 y está 25 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 841 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002805 

En esta galaxia se observan unos brazos esponjosos y un núcleo alargado. Se ha estudiado la 
distribución de estrellas Wolf-Rayet y también las regiones HI y H II. 
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70. Pegasus (Peg)/Pegaso 

70.1. Galaxia espiral C30 o NGC7331 

Es de tipo SA(s)b. Tiene una magnitud aparente de 9,5 y está a 47 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 816 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002722. 

Forma parte del Quinteto de Stephan y su radio es de 65.000 años-luz. Su protuberancia gira en 
sentido contrario al resto de la galaxia, existiendo evidencia de la presencia de un agujero negro. 

Se han hecho estudios del gas molecular y de la cinemática en su protuberancia y su anillo, un 
estudio de sus regiones H II, una espectrocopia, etc. 

La supernova SN 1959D del tipo IIL fue vista en esta galaxia. 

70.2. Galaxia espiral enana NGC7320 

Es de tipo SA(s)d. Tiene una magnitud aparente de 12,5 y está a 39 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 786 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002622. 

Forma parte del Quinteto de Stephan. Muestra una extensa región H II de formación estelar así 
como varias regiones visibles como manchas rojas donde está ocurriendo una activa formación 
estelar. Los puntos azules brillantes son cúmulos de estrellas jóvenes. Es la galaxia del Quinteto de 
Stephan más cercana a nosotros. Se ha estudiado su hidrógeno neutro, su estado dinámico y se han 
hecho observaciones VLA. 

70.3. Galaxia espiral C43 o NGC7814 

Es de tipo SA(s)ab. Tiene una magnitud aparente de 10,5 y está a 49 millones de años-luz de 
nosostros. 

Su velocidad radial es de 1.050 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003502. 

Esta galaxia se ve de canto y el plano de la galaxia está ligeramente deformado y retorcido. Es una 
de las pocas galaxias brillantes que muestran esta característica en longitudes de onda ópticas. 
También el número de galaxias de fondo en esta dirección es impresionante. Se ha utilizado la 
visión de las galaxias de fondo, para tratar de determinar la cantidad de gas y polvo en su halo, ya 
que a medida que la luz de galaxias de fondo pasa por el halo, el primer plano se vuelve más tenue y 
más rojo. Se ha estudiado la dinámica de su protuberancia, sus colas, las propiedades del inferrojo 
del halo, la protuberancia y el disco, su sistema de cúmulos globulares y un estudio polarimétrico. 

70.4. Galaxia espiral barrada C44 o NGC7479 

Es de tipo SB(s)c. Su magnitud aparente es de 11 y está a 106 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.381 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007942. 

Destaca su brillante y larga barra central en la que se está produciendo una elevada formación 
estelar, de una edad aproximada de 100 millones de años, además de un brote estelar compacto en 
su núcleo. Se ha hecho un estudio de las propiedades de su nube molecular, de su distribución de 
masas y la distribución y la cinemática de su hidrógeno neutro. 

Se han visto en esta galaxia las supernovas SN 1990U y SN2009jf. 
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70.5. Galaxia espiral barrada NGC7469 

Es de tipo SAB(rs)a. Su magnitud aparente es de 12 y está a 200 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 4.892 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,016317. 

Es una galaxia de tipo Seyfert 1 y en el infrarrojo se ve una fuente luminosa con un potente estallido 
profundamente embebido en su región circumnuclear. Se han hecho muchos estudios entre los que 
destaca: el estudio de las poblaciones estelares en el anillo, el polvo caliente en el núcleo, su 
estructura y sus campos de velocidad, las observaciones del infrarrojo medio de alta resolución, el 
anillo de estallido, etc. 

70.6. Galaxia espiral barrada NGC7743 

Es de tipo SBO(s). Su magnitud aparente es de 11,4 y está a 19,2 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.710 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005704. 

Las imágenes correspondientes a IRAC y MIPS muestran un núcleo extendido incrustado dentro de 
una zona elíptica de emisión difusa. 

70.7. Galaxia espiral barrada NGC7741 

Es de tipo SB(s)cd. Su magnitud aparente es de 11 y está a 30 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 750 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002502. 

Se ha estudiado la distribución de hidrógeno ionizado y su campo de velocidad. 

70. 8. Galaxia espiral NGC72 1 7 

Es de tipo (R)SA(r)ab. Su magnitud aparente es de 1 1,02 y está a 41 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 952 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003 176. 

Se caracteriza por su pobreza en gas y por poseer varias estrellas que rotan alrededor del centro 
galáctico en sentido inverso al del resto. También tiene dos poblaciones estelares distintas, una de 
edad intermedia en sus regiones interiores y otra pobre en metales y más joven en sus regiones 
exteriores. También tiene varios anillos concéntricos a su núcleo siendo el exterior el más 
prominente y el que concentra buena parte del gas y de la formación estelar en esta galaxia. Dentro 
del anillo más intemo, los estudios realizados con ayuda del telescopio espacial Hubble, muestran 
una miniespiral central y varios anillos que contienen estrellas y gas y que sugieren que han habido 
diversos brotes de formación estelar en la región central de esta galaxia. Se piensa que estos anillos 
pueden haber sido causados por la colisión y la absorción de una o más galaxias menores ricas en 
gas. También posee una gran protuberancia que se extiende más allá del disco galáctico. 

70.9. Galaxia espiral UGC12646 

Es de tipo SB(r)b. Su magnitud aparente es de 13,2. 

Su velocidad radial es de 8.034 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,026799. 

Tiene varios anillos internos alargados y sus regiones HII están alrededor de los extremos de la 
barra. 
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71 . 


Perseus (Per)/Perseo 

71. 1. Galaxia C24 o NGC1275 

Es de tipo EO. Es de magnitud aparente 1 1,6 y está a 230 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 5.264 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,017559 

En realidad son dos galaxias, una más cercana a nosotros que la otra. La más cercana se mueve a 
3.000 km/seg en dirección al sistema dominante y se piensa que se fusionarán con el Cúmulo de 
Perseo. La galaxia central contiene una red masiva de filamentos formados por gas y que a su vez 
emiten rayos X. La cantidad de gas contenida es aproximadamente 1 millón de veces la masa de 
nuestro Sol. Se han hecho muchos estudios entre los que destaca: la cinemática y la excitación del 
hidrógeno molecular en la acreción del disco, la detección de la emisión de rayos gamma de muy 
alta energía, la naturaleza del sistema de gas molecular en el núcleo, la cinemática del núcleo, el 
descubrimiento de emisión CO, etc. 

71.2. Galaxia espiral UGC2885 

Es de tipo SA(rs)c. Su magnitud aparente es 13,5 y está situada a 310 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 5.802 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,019353. 

Tiene un brillo superficial relativamente bajo y las estrellas en su disco está gravitatoriamente 
influenciadas por otras galaxias. El núcleo central es gigante y su diámetro es de 832.000 años-luz. 

71.3. Radiogalaxia 3C31 - NGC383 

Es de tipo SAO. Está situada a 237 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 5.098 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,017005. 

Es una galaxia activa y una fuente de radio con sus chorros causados por el agujero negro 
supermasivo central que tiene. Esta galaxia se extiende a varios millones de años-luz en los 2 
sentidos y es alguno de los objetos más grandes del Universo. 

71.4. Radiogalaxia NGC1265 

Es de tipo cD. Su magnitud aparente es 12,63 

Su velocidad radial es de 7.536 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,025137. 

Es una galaxia de radio tipo cabeza-cola que se encuentran a menudo en los cúmulos. Tiene un 
agujero negro supermasivo y se han hecho observaciones VLA en ella. 

71.5. Galaxia lenticular barrada NGC1023 

Es de tipo cD. Su magnitud aparente es 10,35 y está a 32 millones de años-luz. 

Su velocidad radial es de 637 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002125. 

Se caracteriza por poseer un tipo particular de cúmulos estelares conocidos como débiles borrosos, 
que parecen ser un tipo de cúmulo globular originado a partir de la fusión de cúmulos previos, 
caracterizándose por ser mayores y más débiles que estos objetos y por haber sido encontrados 
únicamente en tres galaxias, todas lenticulares, como son ésta, la NGC 3384 y la NGC 5195, 
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compañera de M5 1 . Su relativa abundancia en hidrógeno neutro es algo inusual para una galaxia de 
este tipo. También tiene un agujero negro central con una masa de entre 40 y 60 millones de masas 
solares. Se han hecho estudios de sus cúmulos estelares, de la evolución de su región más interna, 
su barra, su agujero negro y de su fotometría superficial. 
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72 . 


Phoenix (Phe)/Ave fénix 


72.1. Galaxia espiral barrada enana NGC625 

Es de tipo SB(s)m. Su magnitud aparente es de 1 1 y está a 12,7 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 396 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,001321. 

Su diámetro es de 24.000 años-luz y su barra no está centrada. Se han estudiado sus estallidos, su 
formación estelar, la naturaleza de la emisión de radio continuo y la dinámica de su gas 

72.2. Galaxia espiral ES0297-27 

Es de tipo SA(rs)b. Su magnitud aparente es de 11 y está a 12,7 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 6.362 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,021221. 

Su inclinación de 55° ha llevado a un estiramiento artificial de la luz de la protuberancia. Su único 
brazo interno fuerte se abre en el sentido del reloj, mientras que por otra parte tiene dos y tres 
brazos abriéndose hacia el exterior en un sentido antihorario. 
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73. 


Pictor (Pic)/Pintor 


73. 1. Galaxia enana irregular NGC1 705 

Es de tipo SAO. Su magnitud aparente es de 12,8 y está a 17 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 633 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,0021 12. 

Las imágenes obtenidas con el telescopio espacial Hubble permiten ver como las estrellas jóvenes, 
azules y calientes se concentran en el centro galáctico, mientras que las más viejas, rojizas y frías se 
encuentran más diseminadas. Aunque se han estado formando estrellas en otras épocas, hace entre 
26 y 3 1 millones de años tuvo lugar un episodio de gran actividad de formación estelar. Entre sus 
muchos estudios destacan: las observaciones de las regiones HI, la espectroscopia del infrarrojo 
cercano, líente y la emisión de policlínicos aromáticos hidrocarbonados, la abundancia química de 
las regiones H II y las características de su población estelar. 
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74 . 


Piscis (Psc)/Peces 


74.1. Galaxia espiral M74 o NGC628 

Es del tipo SA(s)c. Su magnitud aparente es 9,95 y está a 30 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 657 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002192. 

Tiene un gran número de regiones H II y un patrón espiral que indica que la formación estelar es 
muy activa actualmente en su disco. También estas regiones H II aparecen como nodos brillantes en 
la parte ultravioleta del espectro. El aspecto notablemente simétrico a lo largo de toda la galaxia es 
probablemente causado por el fenómeno global de las ondas de densidad que barren alrededor de su 
disco gaseoso, probablemente inducido por la interacción gravitatoria con las galaxias vecinas. 
Cuando las nubes de gas orbitan dentro del disco se producen estas ondas de densidad, que se 
aceleran en la cresta de onda en forma de espiral y luego disminuye de modo que convergen hacia 
el brazo espiral, aumentando la onda de densidad. Por otra parte hay colisiones y fusiones con nubes 
vecinas que se cree que inducen a la actividad de formación estelar observada a lo largo de los 
brazos espirales. Se han hecho muchos estudios entre los que destaca: la escala de tamaño de los 
grupos estelares, la abundancia química de las regiones H II, la estimación del movimiento no 
circular en los brazos espirales, la distribución bidimensional de la metalicidad del gas ionizado, la 
densidad de masa superficial y la estructura del disco exterior, las regiones H II del disco exterior, el 
mapa CO del interior de los brazos espirales, un estudio de fotometría fotográfica. 

Se han identificado 2 supemovas en esta galaxia: SN 2002ap y SN 2003gd. 

74. 2. Galaxia espiral NGC77 1 4 

Es del tipo SB(s)b. Su magnitud aparente es 12,2 y está a 100 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.798 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009333. 

Una foto del telescopio espacial Hubble de esta galaxia presenta una visión especialmente destacada 
de la estructura parecida a un anillo de humo. Esta galaxia espiral se ha acercado demasiado a su 
vecina y la dramática interacción entre las dos galaxias ha deformado sus brazos espirales, 
arrastrando corrientes de materia hacia el espacio y desencadenando brillantes brotes de formación 
estelar. Esta galaxia ha sufrido una serie de procesos dramáticos y violentos en su pasado más 
reciente. Las pruebas de esta brutalidad las podemos encontrar en la extraña forma de los brazos de 
NGC 7714 y en la neblina dorada que se extiende desde su centro galáctico. Como consecuencia, se 
han formado un anillo y dos largas colas de estrellas que surgen de NGC 7714, tendiendo un puente 
entre las dos galaxias. Este puente actúa como un conducto, canalizando material de NGC 7715 
hacia su compañera de mayor tamaño, y alimentando sus brotes de formación estelar. Se están 
formando nuevas estrellas por toda la galaxia, aunque la mayor actividad se concentra en el brillante 
centro galáctico. Los astrónomos han clasificado a NGC 7714 como una típica galaxia con brote 
estelar de Wolf-Rayet, debido a las estrellas que alberga. Se ha estudiado sus imágenes de rayos X, 
las del infrarrojo cercano, la extinción del polvo, su núcleo de estallido y la dinámica de su viento 
entre otros. 

74.3. Galaxia espiral NGC7603 

Es del tipo SA(rs)b y su magnitud aparente es 13,3. 

Su velocidad radial es de 8.851 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,029524. 
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Se trata del objeto Arp 92, formado por una galaxia espiral y un cuásar con un desplazamiento al 
rojo de z = 0,057. Aunque estos desplazamientos al rojo son muy diferentes, se cree que son 
debidos a una alineación casual en el eje de visión. 

74.4. Galaxia irregular NGC520 

Su tipo es Im. Su magnitud aparente es 12,2 y está a 100 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.281 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007609. 

Actualmente se considera que son 2 galaxias, posiblemente espirales, muy próximas entre sí, 
interactuando y posiblemente en colisión, vistas de lado. Los rasgos atípicos que se observan son el 
resultado de las interacciones gravitatorias que han privado a ambas galaxias de su forma original. 
Una teoría sugiere que las dos galaxias están fusionándose en una única galaxia elíptica. Esta 
colisión nos podría estar dando una idea de lo que podría suceder con nuestra propia galaxia dentro 
de unos cinco mil millones de años, cuando la galaxia de Andrómeda choque con la Vía Láctea. 
Existen indicios de fonnación estelar dentro de la galaxia, que pueden haberse acentuado durante el 
transcurso de la colisión. 

74.5. Galaxia espiral NGC488 

Es del tipo SA(r)b. Su magnitud aparente es 11,15 y está a 90 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.272 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,007579. 

Esta galaxia muestra unos brazos sutiles y apretados en forma espiral de color azul y un núcleo 
amarillento. Los astrónomos observan que las estrellas en el disco están en órbita alrededor de la 
galaxia a una velocidad vertiginosa de 360 km/seg. Se ha estudiado la forma de la velocidad 
elipsoidal y su curva de rotación. 

74.6. Galaxia espiral lenticular NGC128 

Es del tipo SO pee. Su magnitud aparente es 12,77 y está a 90 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.241 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,014146. 

Se trata de una pequeña galaxia vista de canto distorsionada por la interacción de las mareas con 
una o más galaxias vecinas. Su protuberancia tiene forma de cacahuete. Se ha estudiado la 
estructura y la cinemática de esta galaxia así como del gas que se mueve en sentido contrario a las 
agujas de un reloj. 


Pág.247 



75. Pyxis (Pyx)/Brújula 

75.1. Galaxia enana Henize 2-10 

Su magnitud aparente es 1 1,9 y se encuentra a unos 30 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 873 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002912 

Se destaca por tener un agujero negro de un millón de masas solares en el centro. Tiene un color 
azulado debido a la gran cantidad de estrellas jóvenes dentro de ella y a su alta tasa de formación 
estelar. Se ha estudiado además de su agujero negro y su núcleo activo, el entorno molecular de los 
supercúmulos estelares, las líneas submilimétricas C y CO, la metalicidad de sus vientos y la 
espectrocopia infrarroja. 
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76. 


Reticulum (Ret)/Retícula 


76. 1. Galaxia espiral NGC1559 

Es de tipo SB(s)cd y tiene una magnitud aparente de 11. Está a 50 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.304 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,004350. 

Tiene unos brazos espirales masivos y una alta tasa de formación estelar. Contiene una pequeña 
barra que está orientada casi de este a oeste y su extensión es de unos 40". Su barra y su disco son 
fuente de muy fuertes emisiones de radio. 

En el año 2005 se observó la supernova SN2005df. 
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77. Sagittarius (Sgr)/Sagitario 

77. 1. Galaxia barrada C57 o NGC6822 

Es de tipo IB(s)m. Tiene una magnitud aparente de 9 y está a 2,3 millones de años de nosotros. 

Su velocidad radial es de -57 Km/seg y su desplazamiento al rojo -0,000190. 

Es un miembro del Grupo Local de galaxias. Contiene unas 150 regiones H II y contiene varias 
estrellas cefeidas. También tiene nebulosas de emisión formadas principalmente por hidrógeno 
ionizado, así como un brazo azulado de estrellas jóvenes. Se han hecho muchos estudios entre los 
que destaca: el estudio espectroscópico de los cúmulos estelares, el estudio de las estrellas de sus 
brazos, las observaciones foto métricas de su metalicidad, la naturaleza de la emisión infrarroja, su 
evolución química y fotométrica, el descubrimiento de cúmulos estelares en el halo, etc. 

77.2. Galaxia espiral NGC6902 

Es de tipo SA(r)b. Tiene una magnitud aparente de 10,9 y está a 33 millones de años de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.796 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009326. 

Se trata de una galaxia de un anillo y varios brazos. 
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78. Sculptor (Scl)/Escultor 

78.1. Galaxia espiral barrada C65 o NGC253 

Es de tipo SAB(s)c. Tiene una magnitud aparente de 7,1 y está a 9,8 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 243 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,00081 1. 

Llamada Galaxia de la Moneda de Plata o Galaxia del Escultor, se ve casi de canto y además sus 
brazos espirales están cargados de polvo interestelar, lo que dificulta su estudio . En su centro se han 
observado varios estallidos que generan distintos cúmulos de estrellas y también en el norte del 
disco, donde hay varias estrellas supergigantes rojas. En su halo también hay varias estrellas 
jóvenes y grandes cantidades de hidrógeno neutro. Las investigaciones recientes sugieren la 
existencia de un agujero negro supermasivo en el centro de la galaxia. Se han hecho muchos 
estudios entre los que destaca: el descubrimiento de una galaxia enana asociada a esta galaxia, un 
estudio de las estrellas del halo, el análisis espectral de la emisión de rayos gamma, el estudio de su 
núcleo y de los supervientos de esta galaxia, la emisión infrarroja del polvo del halo, el estudio de 
las superburbujas estelares, la distribución de las nubes densas, la barra de gas molecular, etc. 

78.2. Galaxia espiral C70 o NGC300 

Es de tipo SA(s)d. Tiene una magnitud aparente de 9 y está a 3,9 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 144 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000480. 

Las estrellas azules jóvenes y calientes aparecen en grupos que se forman en los brazos espirales de 
esta galaxia. Las cintas de estrellas rojas marcan la ubicación de carriles de polvo que ocultan 
parcialmente la luz de las estrellas detrás de ellas. El núcleo es brillante y compacto donde incluso 
es muy difícil separar las estrellas densamente empaquetadas. Se ha estudiado las nebulosas 
planetarias y las regiones H II, el gas y su materia oscura, el gradiente de abundancia en el débil 
anillo exterior y su anatomía de formación estelar. 

En ella se ha observado la supemova SN 201 Oda. 

78.3. Galaxia espiral barrada C72 o NGC55 

Es de tipo SB(s)m. Tiene una magnitud aparente de 8 y está a 4,2 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 129 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000430. 

Esta galaxia se ve casi de canto. Su núcleo central está cruzado por nubes de gas y polvo y hay 
muchas áreas de alta formación estelar y también hay cúmulos de jóvenes estrellas azuladas. Su 
barra no está centrada y es una característica de las galaxias tipo Sbm. Se han hecho estudios de la 
estructura y la población de su halo, su imagen del infrarrojo lejano, su agujero negro de rayos X, la 
espectroscopia del gas ionizado difuso, observaciones del hidrógeno neutro y su radio continuo y de 
gran nebulosa que la envuelve. 

78.4. Galaxia espiral barrada NGC7793 

Es de tipo SA(s)d. Su magnitud aparente es de 7,1 y está a la distancia de 12,7 millones de años-luz 
de nosotros. 

Su velocidad radial es de 230 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000767 

Es una de las galaxias más grandes y brillantes, Los chorros que salen de su agujero negro llamado 
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P13, potencian una gran nebulosa llamada S26 en la espiral exterior de esta galaxia. P13 son tiras de 
material lejos de una estrella cercana alrededor de 10 veces más rápida de lo que antes se creía que 
físicamente podía ser posible. Primero se pensó que P13 tenía una masa similar a nuestro Sol, pero 
hoy se estima en un 1/15 de la masa de nuestro Sol. Recientemente la masa de P13 se determinó que 
era menos de 1/15 masas solares y su estrella compañera se estima en alrededor de 20 masas 
solares. Las dos orbitan cada 64 días entre si. Se han hecho varios estudios de esta galaxia. 

Se vio la supernova SN 2008bk 
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79 . 


Serpens (ser)/Serpiente 


79.1. Objeto de Hoag 

Está situada a 600 millones de años-luz de nosotrosy su magnitud aparente es de 16. 

Su velocidad radial es de 12.736 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,042483. 

El anillo exterior se compone en gran parte de estrellas azules jóvenes y el núcleo se compone de 
estrellas amarillas más viejas. La teoría predominante en cuanto a su formación es que la galaxia 
progenitora era una galaxia espiral barrada, cuyos brazos tenían una velocidad demasiado grande 
para mantener su coherencia. 

79.2. Galaxia lenticular NGC6027 

Es de tipo SO. Su magnitud aparente es de 14,7 y está a la distancia de 190 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 4.447 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,014834 
Es miembro del Sexteto de Seyfert 
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80. Sextans (Sex)/Sextante 

80.1. Galaxia lenticular C53 o NGC3115 

Es de tipo SO. Su magnitud es 9,2 y está a 22 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 663 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002212. 

Se ve aplanada y tiene forma de lente. Esta galaxia ha consumido casi todo el gas como 
consecuencia de la acreción de su disco y por esta razón tiene una tasa de formación estelar muy 
baja. En ella se ha encontrado un agujero negro supermasivo y está lo suficientemente cerca para 
poder ver sus efectos sobre las estrellas cercanas. La rápida rotación y grandes velocidades 
aleatorias de las estrellas vecinas permiten estimar la masa del agujero negro en aproximadamente 
mil millones de veces la masa solar. Se han hecho muchos estudios entre los que destaca: detección 
de un halo estelar de baja metalicidad, estudio de los cúmulos globulares en el infrarrojo cercano, 
estudio de la estrcutura, los colores y sus poblaciones, estudio del disco, cálculo de su curva de 
rotación y de su fotometría superficial. 
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81. Triangulum (Tri)/Triángulo 

81.1. Galaxia espiral M33 o NGC598 

Es de tipo SA(s)cd y su magnitud aparente es 6,27 . Está a 3 millones de años-luz de nosotros. 

La velocidad radial es de -179 Km/seg y su desplazamiento al rojo es -0,000597. 

Llamada Galaxia del Triángulo, es un miembro de nuestro Grupo Local de galaxias. Esta galaxia es 
la tercera más grande del Grupo Local después de nuestra propia galaxia y la galaxia de 
Andrómeda. Un reciente estudio llevado a cabo por el telescopio de infrarrojos Spitzer muestra que 
esta galaxia es mayor de lo que puede apreciarse en el espectro visible, llegando sus nubes de polvo 
más allá de lo que se aprecia en las fotografías ópticas. Se piensa que ello es debido a las 
explosiones de alguna supernova y/o a los vientos solares de sus estrellas jóvenes. En noches 
excepcionalmente claras, puede observarse este objeto a simple vista, pero como su brillo está 
igualmente repartido sobre una superficie de casi cuatro veces la de la Luna Llena, resulta ser 
extremadamente débil. Esta galaxia consta de un núcleo de unos 10’ y de un disco muy difuso. En 
las prolongaciones de sus brazos se adivinan puntitos que parecen estrellas muy débiles, pero que en 
realidad son grumos o cúmulos, algunos de ellos importantes. Se han hecho estudios de sus regiones 
HI, de su núcleo, sus regiones H II y de su polvo. 

81.2. Galaxia elíptica NGC855 

Es de tipo E y su magnitud aparente es 13. 

Su velocidad radial es de 592 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001975 
Esta galaxia enana ha sido estudiada por Spitzer. 

81.3. Galaxia espiral barrada NGC925 

Es de tipo SAB(s)d. Su magnitud aparente es de 9,9 y está a una distancia de 3 1 millones de años- 
luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 553 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001845 

Los estudios de su estructura y su formación estelar muestran la existencia de diversas asimetrías, 
por ejemplo, tiene un brazo bien desarrollado en su parte norte y brazos fragmentarios en su parte 
sur. La presencia de formación estelar incluso más allá del disco visible es una característica más 
propias de las galaxias irregulares que de las galaxias espirales, pensándose que debido a esto, esta 
galaxia ha podido tener una interacción con otra galaxia en el pasado. Se ha estudiado las regiones 
HI en sus brazos, la velocidad del gas ionizado y los movimientos no circulares de su gas. 
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82 . 


Tucana (Tuc)/Tucán 


82.1. Galaxia espiral barrada NGC292 

Es de tipo SB(s)m. Su magnitud aparente es de 2,7 y se encuentra a una distancia de unos 230.000 
años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 158 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000527 

La Pequeña Nube de Magallanes NGC292, la más pequeña de las dos galaxias compañeras de 
nuestra galaxia, abarca 3 o en el cielo e incluso con prismáticos y pequeños telescopios, se pueden 
ver algunas de sus estrellas, cúmulos y nebulosas. A simple vista la forma de esta galaxia irregular 
recuerda un poco a un renacuajo. En esta galaxia su barra no está centrada, lo que es una 
característica de las galaxias tipo Sbm. 

82.2. Galaxia espiral barrada NGC53 

Es de tipo (R')SB(r)b y su magnitud aparente es de 13,33. 

Su velocidad radial es de 4.568 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,015237 

Esta galaxia tiene anillos interiores casi circulares con una distribución casi uniforme de regiones 
HII en el azimut del anillo. 

82.3. Galaxia espiral NGC7329 

Es de tipo SB(r)b y su magnitud aparente es de 1 1,8. 

Su velocidad radial es de 3.252 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,010847 

Esta galaxia tiene anillos interiores casi circulares y varios brazos. Tiene una distribución casi 
uniforme de regiones HII en el azimut del anillo. 
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83. Ursa Major (Uma)/Osa mayor 

83.1. Galaxia espiral M81 - NGC303 

Es de tipo SO y su magnitud aparente es de 6,9 

Su velocidad radial es de 9.740 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,032489. 

Llamada Nebulosa de Bode, tiene un tamaño de 26'. Esta galaxia tiene una estructura espiral 
perfecta, con una protuberancia de color amarillo y unos brazos extensos de color azulado. Forma 
pareja física con su vecina la galaxia M82, siendo también la más brillante y probablemente el 
miembro dominante del grupo cercano llamado Grupo de M8 1 . Hace algunas docenas de miles de 
años, lo cual es relativamente reciente en la escala del tiempo cósmico, las galaxias M8 1 y M82 se 
encontraban muy cerca la una de la otra y la M81, la más grande y masiva, deformó profundamente 
a la M82 por interacción gravitatoria. Este encuentro dejó también algunas huellas visibles en la 
galaxia M81, a pesar de su brillo y su tamaño, en la apariencia de sus brazos espirales, y con 
posterioridad, dejando la forma de una barra lineal oscura situada en el brazo que se encuentra a la 
izquierda del núcleo central. Las 2 galaxias están todavía próximas, ya que la distancia que separa 
sus centros es de aproximadamente 150.000 años-luz. Gracias al telescopio espacial Hubble y al 
satélite Hipparcos de la ESA, se han podido estudiar 32 estrellas cefeidas en esta galaxia, de lo cual 
puede deducirse que su distancia debe de estar próxima a los 12 millones de años-luz. Contiene 
aproximadamente 250 mil millones de estrellas, siendo ligeramente más pequeña que la Vía Láctea. 
Es una de las galaxias de la que se han hecho muchos estudios. 

83.2. Galaxia irregular M82 - NGC3034 

Es de tipo 10. Tiene una magnitud aparente de 8,4 y está a 12 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 203 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000677. 

Llamada Nebulosa del Cigarro, esta galaxia se ve de canto. Una gran parte de las estrellas de su 
disco nacieron en un gran brote estelar hace 500 millones de años, habiéndose deteniendo la 
formación estelar hace 100 millones de años y dejando como prueba de este brote, un gran número 
de supercúmulos estelares. En la actualidad, el único lugar de la galaxia donde siguen naciendo 
estrellas es en su centro y quizás en su halo galáctico, aunque a una escala muy lenta. Se ha 
estudiado sus regiones H II, su agujero negro, su viento y su campo de velocidad. 

83.3. Galaxia espiral M101 - NGC5457 

Es de tipo SAB(rs)cd. tiene una magnitud aparente de 8,3 y está a 27 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 241 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000804. 

Llamada Galaxia del Molinete, es una de las galaxias más grandes existentes en la vecindad de la 
Vía Láctea, y tiene un diámetro mayor que el doble de la Vía Láctea, Se caracteriza por su riqueza 
en gas para formar nuevas estrellas y por su elevado número de regiones HII. Esta galaxia tiene una 
protuberancia casi inexistente y de acuerdo a estudios recientes parece carecer de un agujero negro 
supermasivo en su centro, a diferencia de nuestra galaxia. Sus brazos espirales tienen extrañas 
irregularidades en forma de manchas nebulosas que en realidad podrían tratarse de cúmulos abiertos 
y nebulosas. Se han estudiado sus poblaciones estelares, su disco, se ha determinado la masa de su 
espiral de tipo tardío, la emisión de rayos X y la extinción del polvo de las regiones H II entre otros. 
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83.4. Galaxia espiral MI 08 - NGC3556 

Es de tipo SB(s)cd. Tiene una magnitud aparente de 10 y está a 45 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 699 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002332. 

Se caracteriza porque parece no tener ninguna protuberancia ni ningún núcleo pronunciado. Solo 
tiene un disco moteado rico en detalles con un gran oscurecimiento a lo largo del eje mayor, con 
unas pocas regiones HII y cúmulos de estrellas jóvenes expuestos contra un fondo caótico. Es un 
objeto de forma muy alargada, de una dimensión angular de 8x1 arcominutos. Se ha estudiado su 
rotación y la masa asociada, la fotometría superficialdel infrarrojo cercano y su hidrógeno neutro. 

El 23 de Enero de 1969 apareció en MI 08 la supernova 1969B, de tipo II, que alcanzó la magnitud 
13,9. 

83.5. Galaxia espiral M109 o NGC3992 

Es de tipo SB(rs)bc. Su magnitud aparente es de 9,8 y se encuentra a 55 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.048 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003496. 

Tiene un núcleo concentrado y brillante y su tamaño es de aproximadamente 7x4 arcominutos. En 
luz visible no se puede ver más que su brillante región central, así como la barra. Es miembro del 
Cúmulo de la Osa Mayor, una agrupación gigante pero bastante dispersa de galaxias. Se ha 
estudiado las distribuciones bariónicas en el halo de materia oscura, la cinemática y la distribución 
de masas y las regiones H I. 

83. 6. Galaxia espiral NG C284 1 

Es del tipo SA(r)b y tiene una magnitud de 9,3. Está a 46 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 638 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002128. 

Es una de las más importantes nubes del Supercúmulo de Virgen. Es considerada uno de los mejores 
ejemplos de galaxia espiral floculenta, un tipo de galaxias en las que en vez de existir dos o más 
brazos espirales bien desarrollados, la estructura espiral consiste en multitud de fragmentos de 
brazos espirales alrededor del núcleo galáctico. Se han hecho estudios de los tamaños de las 
agrupaciones estelares, de la masa y la luminosidad de sus cúmulos estelares, las distribuciones del 
infrarrojo lejano, la cinemática de su agujero negro, de la estructura de sus brazos, de sus campos 
magnéticos y de su fotometría. 

83.7. Galaxia espiral NGC3938 

Tipo SA(s)c y tiene una magnitud aparente de 10,9. Está a unos 54 millones de años-luz de 
nosotros. 

Velocidad radial 809 Km/seg. Desplazamiento al rojo 0,002699 

Es una galaxia que se ve de frente y tiene un pequeño núcleo brillante y difuso de una lente interior 
brillante. Hay dos brillantes brazos filiformes que comienzan cerca del centro y acaban cerca de la 
mitad de una revolución, antes de la ramificación. Los delgados carriles de polvo están presentes en 
toda la región interna del brazo, del disco interior y del interior de los brazos luminosos. Se ha 
estudiado su cinemática estelar y se han hecho observaciones Fabry-Perot de su gas ionizado. 

83.8. Galaxia espiral NGC2976 

Es de tipo SAc. Su magnitud aparente es de 10,8 y está a una distancia 1 1,6 millones de años-luz de 
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nosotros. 

Su velocidad radial es de 3 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000010 

Se trata de una galaxia espiral peculiar por la estructura caótica interior con zonas oscuras y 
condensaciones estelares en su disco. La parte brillante interior de este disco parece tener un borde 
definido. Estas distorsiones son el resultado de las interacciones gravita torias con sus galaxias 
vecinas, en particular, la M81. Sehan hecho estudios de su estructura no axisimétrica, de la 
distribución de la materia oscura en su zona central, de la cinemática de su gas y sus estrellas, de 
las distribuciones del infrarrojo lejano, de sus diagramas de color y de su rotación y su masa. 

83.9. Galaxia enana peculiar NGC5474 

Es de tipo SA(s)cd. Su magnitud aparente es de 1 1,3 y está a una distancia 21,2 millones de años- 
luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 273 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,00091 1 

La interacción gravitatoria entre esta galaxia y la Galaxia del Molinete la ha distorsionado 
fuertemente. Como resultado de ello, el disco y el núcleo están en una relación inusual. La 
formación estelar en esta galaxia se produce fuera del núcleo. También muestra algunos signos de 
una estructura en espiral. Se ha estudiado la distribución y la cinemática de sus regiones HI. 

83. 1 0. Galaxia espiral NG C3 1 84 

Es de tipo SAB(rs)cd. Su magnitud aparente es de 9,6 y se encuentra a una distancia 25 millones de 
años-luz de nosotros 

Su velocidad radial es de 592 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001975 

Tiene dos regiones H II conocidas por NGC 3180 y NGC 3181 y es destacable la abundancia en 
elementos pesados. Se ha estudiado la correlación espacial de las poblaciones de su disco exterior, 
el efecto de la densidad en las luminosidades en distintas longitudes de onda de sus regiones de 
formación estelar, el origen y la distribución del gas caliente difuso, su fotometría, su emisón de 
rayos X y las observaciones de Chandra. 

Se ha detectado en esta galaxia la supernova SN 1999gi. 

83. 11. Galaxia espiral NGC3198 

Es de tipo SB(rs)c. Su magnitud aparente es de 10,2 y está a 40 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 660 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002202 

La región HI se detecta bien más allá del disco óptico. Se ha estudiado la distribución de su materia 
oscura, su modelo de halo y la morfología H-alfa y su cinémtica asociada. 

83.12. Galaxia irregular barrada IC694 

Es de tipo ESO y se encuentra a 134 millones de años-luz de nosotros 

Su velocidad radial es de 3.957 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,013200 

Forma parte del grupo Arp 299, donde es el objeto principal. Se ha estudiado la absorción HI y la 
emisión OH y la existencia de un núcleo galáctico activo. 

83.13. Galaxia irregular barrada NGC3690 

Es de tipo I y se encuentra a 134 millones de años-luz de nosotros. 
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Su velocidad radial es de 3.121 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,010411 

Forma parte de Arp 299, donde es el objeto secundario. Se ha estudiado su formación estelar y la 
imagen de radio. 

83.14. Galaxia elíptica NGC3077 

Es de tipo 10. Su magnitud aparente es de 10,6 y está a 12,8 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 14 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000047 

Es un miembro pequeño del grupo M8. Muestra en sus bordes tenues nubes dispersas y polvo que 
son probablemente el resultado de la interacción gravitatoria con sus galaxias vecinas más grandes. 
Tiene un núcleo activo y esto hizo que Cari Seyfert en 1943 la incluyera en su lista de las galaxias, 
que ahora se llaman galaxias Seyfert. Sin embargo, a pesar de su línea de emisión, hoy en día ya no 
es clasificada como una galaxia Seyfert. Se han hecho muchos estudios entre los que destacan: el 
estudio de la naturaleza de las nubes de polvo, el estudio de la formación estelar y el gas molecular 
en los brazos generados por mareas, un estudio de la región central basado en la fotometría, las 
observaciones Chandra, la curva de rotación, la observación ultravioleta del núcleo y las 
interaccionanes de marea con las galaxias M81 y M82. 

83. 1 5. Galaxia len ticular barrada NG C2685 

Su tipo es E3-4. Su magnitud aparente es de 1 1,5 y está a 40 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 2.627 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,008763 

Se caracteriza por ser un ejemplo de galaxia rara ya que cuenta con un anillo polar y estar rodeada 
por varios anillos de estrellas jóvenes, gas, y polvo perpendiculares a su semieje mayor que se 
piensa pueden haber surgido tras la captura de una galaxia menos rica en gas. Su estructura explica 
porque es conocida como la Galaxia de la Hélice o Galaxia de la Tortita. Se ha estudiado la 
distribución de gas molecular y la abundancia de las regiones H II en su anillo polar, así como su 
estudio fotomé trico. También se ha estudiado su hidrógeno neutro. 

83.16. Galaxia espiral NGC3718 

Es de tipo SB(s)a. Su magnitud aparente es de 10,6 y está a 52 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 993 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,0033 12 

Los brazos espirales parecen torcidos y extendidos, moteados con pequeños cúmulos de estrellas 
azules. Las líneas de polvo oscurecen sus regiones centrales amarillentas. A sólo 150 mil años-luz 
hay la gran galaxia espiral NGC 3729, con la que interactúa gravitatoriamente. También cerca de 
ella, hay el grupo Hickson 56 que consta de 5 galaxias que interactúan entre si y se encuentra a más 
de 400 millones de años-luz de distancia. Se ha estudiado la estructura de su anillo polar, su 
fotometría superficial, el hidrógeno neutro y la investigación de su polarización y su fotometría. 

83.17. Galaxia barrada NGC2950 

Es de tipo SB(r)0. Su magnitud aparente es de 10,9 y está a 52 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.322 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004410 

Esta galaxia tiene 2 barras, una dentro de la otra. 

83.18. Galaxia espiral barrada IC2574 

Es de tipo SAO. Su magnitud aparente es de 12,4 y está a 13,1 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 3.547 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,01 183 1 
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Se ha estudiado su envoltura formada por gas neutro y gas ionizado, la emisión de rayos X, su 
plasma caliente y su distribución de materia oscura. 

83. 1 9 . Galaxia espiral NG C5204 

Es de tipo SA(s)m. Su magnitud aparente es de 10,8 y está a 14,5 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 201 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000670 

Forma parte del grupo M101. Se han estudiado sus fuentes de rayos X, se han hecho observaciones 
de radio y se ha estudiado la cinemática de HI. 

83.20. Galaxia espiral NGC4088 

Es de tipo SAB(rs)bc. Su magnitud aparente es de 1 1,2 y está a 5 1,1 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 757 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002524 

Los brazos esp halados en el disco de la galaxia están claramente definidos. En luz visible, uno de 
los brazos espirales parece tener un segmento de conexión. Se ha estudiado las distribuciones 
bariónicas de la materia oscura del halo y su rotación y su masa. 

83.21. Galaxia espiral NGC4051 

Es de tipo SAB(rs)bc. Su magnitud aparente es de 10,2 y está a 56 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 700 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002336 

Se trata de una galaxia Seyfert que contiene un supermasivo agujero negro en su centro. Se han 
hecho muchos estudios entre los que destaca: el estudio de su agujero negro, la variabilidad del 
ultravioleta y los rayos X, su estructura de velocidad, su chorro y sus vientos, la espectroscopia de 
alta resolución de rayos X, el mapa de la entrada del flujo de gas molecular en el núcleo, la acreción 
del disco y las observaciones del infarrojo lejano. 

83.22. Galaxia espiral lenticular NGC 2787 

Es de tipo S3b. Su magnitud aparente es de 1 1,8 y está a 24 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 696 km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002322 

Esta galaxia muestra una estructura espiral en filamentos de gas oscuro cerca del núcleo de la 
galaxia. Las medidas de la velocidad del gas cerca del centro de la galaxia muestran que se está 
acelerado a gran velocidad, probablemente como consecuencia de la existencia de un agujero negro 
supermasivo. Se ha estudiado la distribución de HI. 

83.23. Galaxia Irregular NGC3448 

Es de tipo 10 y es de magnitud aparente 1 1,6. Está a 68 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad es de 1.350 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004503 

Se ha estudiado la espectrofotometría de 2 regiones de emisión, el estudio de HI y el redio continuo 
y también la isofotometría. 

83.24. Galaxia espiral NGC3928 

Es de tipo SA(s)b y es de magnitud aparente 12,6. 
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Su velocidad es de 988 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003296 

Se trata de una espiral miniatura, y en ella se ha estudiado la detección de CO y su gas molecular. 

83.25. Galaxia espiral NGC3665 

Es de tipo SAO(s) y es de magnitud aparente 10,7. 

Su velocidad es de 2.069 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006901 

Se caracteriza por sus carriles de polvo que han sido estudiados. 


83.26. Galaxia espiral NGC3953 

Es de tipo SB(r)bc y es de magnitud aparente 10,8. Está a 46 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad es de 1.052 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003510 

Esta galaxia tiene un anillo y varios brazos espirales. 


83.27. Galaxia enana irregular Holmberg II (Ho II) 

Es de tipo Im y está a 9,8 millones de años-luz 

Su velocidad es de 142 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000474 

Se caracteriza por su inclinación. 
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84. Ursa Minor (Umi)/Osa menor 

84.1. Galaxia esferoidal UGC97 49 

Es de tipo E. Su manitud aparente es de 1 1,9 y se encuentra a 200.000 años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de -247 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000824. 

Esta galaxia enana pertenecen al Grupo Local y tiene un diámetro de aproximadamente 2.000 años- 
luz. La población estelar mayoritaria está formada por estrellas viejas y de baja metalicidad. 

84.2. Galaxia elíptica NGC6251 

Es de tipo E. Su magnitud aparente es de 14,3 y está a 340 millones de años-luz de nosotros 
Su velocidad radial es de 7.408 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,024710 

Tiene 2 núcleos Seyfert y puede estra asociada con la fuente de rayos gamma 3EG J162 1+8203, que 
tiene una emisión de rayos gamma de alta energía. Se ha hecho un estudio espectroscópico de ella y 
sus compañeras, de su masivo agujero negro, de los cambios morfológicos de su chorro, de sus 
carriles de polvo y de asimétría intrínseca. 


84.3. Galaxia espiral barrada NGC5832 

Es de tipo SB(rs)b y su magnitud aparente 12,3 

Su velocidad radial es de 447 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001491 
Es la pareja del cuásar 3C 309.1 
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85 . 


Vela (Vel)/Vela 


85.1. Galaxia espiral NGC3261 

Es de tipo SB(rs)b y su magnitud aparente 11,2 

Su velocidad radial es de 2.563 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,008549 

Tiene muchos brazos espirales y a su alrededor existen abundantes zonas de actividad de formación 
estelar azuladas y una barra bastante difuminada. 
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86 . 


Virgo (Vir)/Virgen 


86. 1. Galaxia elíptica M49 - NGC4472 

Es de tipo E2. Tiene una magnitud aparente de 8,4 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 981 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003272. 

Su radio es de 80.000 años-luz y parece poseer en su centro un agujero negro supermasivo, con una 
masa estimada en 2.600 millones de masas solares. Esta galaxia se halla interaccionando con la 
galaxia irregular enana NGC 7636 a la cual ya le ha arrancado parte de su gas y que se espera acabe 
por ser destruida y absorbida por ella. Se han hecho muchos estudios entre los que destaca: el 
estudio del agujero negro ópticamente y con rayos X, la dinámica del gas, la estructura del gas 
caliente, las edades y abundancias de los cúmulos globulares, los campos cinemáticos estelares, el 
sistema de cúmulos globulares en las regiones más exteriores, la espectroscopia de los cúmulos 
globulares, la extensión del CO, el estudio de su materia oscura, el esudio del gas HI y del espectro 
ultravioleta. 

Una posible supernova 1969Q con una magnitud de 13,0, fúe observada en esta galaxia en junio de 
1969. 

86.2. Galaxia espiral barrada M58 - NGC4579 

Es de tipo SAB(rs)b. Tiene una magnitud aparente de 9,7 y está a 68 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.517 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005060. 

Tiene un núcleo galáctico activo, creyéndose que tambén contiene un agujero negro en su centro 
con una masa de alrededor de 70 millones de masas solares. Es una de las pocas galaxias espirales 
conocidas que poseen un anillo nuclear ultracompacto. Tiene una protuberancia enorme, aunque de 
brillo decreciente a partir del centro y unos brazos imperfectamente desarrollados. La escasez de 
estrellas gigantes azules, sugiere que es una galaxia que aún no ha desarrollado completamente sus 
brazos espirales y podría ser un ejemplo de referencia para establecer posibles eslabones en el 
proceso evolutivo de estos objetos todavía tan poco conocidos. Los estudios de alta resolución 
muestran también como se está acumulando su gas a diferentes escalas, en especial en un 
pseudoanillo formado por dos brazos espirales apretados y separados de la barra galáctica. 

86 . 3 . Galaxia elíptica M59 - NGC4621 

Es de tipo E5. Su magnitud aparente es de 9,6 y está a una distancia de 60 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de 467 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001558. 

Es una de las galaxias más grandes del Cúmulo de Virgo y tiene en su centro un agujero negro 
supermasivo del orden de 270 millones de masas solares. Además su núcleo rota en sentido inverso 
al resto de la galaxia y posee un disco de estrellas en su región más interna. También es muy rica en 
cúmulos globulares, con una población estimada de alrededor de 2.200. 

86.4. Galaxia elíptica M60 - NGC4649 

Es de tipo E2. Su magnitud aparente es 8,8 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.110 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,003703. 


Pág.265 



Es una de las galaxias elípticas gigantes del Cúmulo de Virgo y su diámetro es de 120.000 años-luz. 
Tiene un posible agujero negro en su centro según estudios recientes con el telescopio de rayos X 
Chandra. Al igual que muchas otras galaxias elípticas gigantes, es muy rica en cúmulos globulares, 
con una población del orden de 5.800. Se ha estudiado su agujero negro y la materia oscura de su 
halo, la cinemática de los cúmulos globulares, la emisión del infrarrojo lejano, y se han hecho 
observaciones de alta resolución de rayos X y de radio. 

La supernova SN 2004W del tipo la fue descubierta en esta galaxia con una magnitud de 18,8. 

86.5 . Galaxia espiral barrada M61 - NGC4303 

Es de tipo SAB(rs)bc. Su magnitud visual es de 9,7 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.566 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005224. 

Tiene casi el mismo tamaño de la Vía Láctea, es decir, un diámetro aproximado de 100.000 años- 
luz. Tiene un bajo brillo superficial debido a que se ve de frente y por lo tanto su luz está repartida 
sobre la máxima superficie posible. Sus brazos son desiguales, con interbrazos oscuros que le restan 
concentración luminosa. Un estudio reciente muestra la presencia de un posible agujero negro 
supermasivo en el centro de esta galaxia con una masa de 5 millones de veces la del Sol y que está 
asociado a un cúmulo estelar joven y masivo con una masa de 100.000 veces la del Sol y una edad 
de 4 millones de años. Se ha estudiado la eficiencia de la formación estelar, la dinámica del gas, la 
abundancia de oxígeno y una investigación espectral de su protuberancia. 

Se han detectado tres supernovas en M61: la 1926 A de magnitud 12,8; la 1961 I de magnitud 13; y 
la 1964 F de magnitud 12. La supernova 1961 I apareció en los brazos espirales a, aproxima- 
damente 82” del centro, y fúe fotografiada en el Observatorio de Lick. 

86.6. Galaxia elíptica lenticular M84 - NGC4374 

Es de tipo El. Tiene una magnitud aparente de 10,1 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 
Tiene una velocidad radial de 1.017 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,003392. 

Contiene un mecanismo central que arroja 2 chorros pequeños, pero bien visibles, que pueden ser 
observados en las imágenes de radio. Las investigaciones llevadas a cabo por el telescopio espacial 
Hubble han puesto de manifiesto que su núcleo posee un objeto central masivo de 180 millones de 
masas solares. La presencia de un agujero negro supermasivo viene a confirmarse con la medida de 
la altísima velocidad de rotación del orden de 400 km/seg de un disco de gas en el centro de la 
galaxia. También es rica en cúmulos globulares, con una población estimada en alrededor de 1.800. 

86.7. Galaxia lenticular M86 - NGC4406 

Es de tipo E3. Tiene una magnitud aparente de 9,8 y está a 56 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de -224 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000747. 

Esta galaxia parece que está en proceso de fusión con la galaxia M84. Tiene una serie de filamentos 
de gas caliente en dirección a la galaxia NGC 4438. Contiene también cierta cantidad de polvo e 
hidrógeno que parecen proceder de ella, lo que indica que quizás ambas galaxias llegaron a 
interaccionar entre sí. Se ha estudiado la cinemática de la nebulosa planetaria en su parte más 
extrena y el HI. 

86.8. Galaxia elíptica M87 - NGC4486 

Es de tipo cD. Tiene una magnitud aparente de 8,6 y está a 16,1 millones de años-luz de nosotros. 
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Su velocidad radial es de 1.284 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004283. 

Su radio es de 120.000 años-luz. Contiene un núcleo galáctico activo notable que es una fuente de 
alta intensidad de radiación de longitud de onda amplia, en particular en la de radio. Además está 
rodeada por un gran halo sólo visible en fotografías de muy larga exposición y sensibilidad, de 
forma muy elongada e irregular y que se extiende al menos 30 arcominutos y que se cree está 
formado por estrellas pertenecientes a galaxias que han sido destruidas por su atracción gravitatoria 
en encuentros cercanos, para después ser finalmente absorbida. En el año 1918, el astrónomo 
Herber Curtis del Observatorio Lick descubrió un chorro de materia procedente de esta galaxia que 
lo describió como un curioso rayo recto. Este chorro de materia se extiende al menos 5.000 años-luz 
desde el núcleo de la galaxia y está fonnado por materia eyectada de la propia galaxia, probable- 
mente por un agujero negro supermasivo situado en su centro. Las observaciones realizadas por el 
telescopio espacial Chandra indican la presencia de lazos y anillos en el gas caliente de emisión de 
rayos X que se extienden por el cúmulo y rodean a la galaxia. Estos lazos y anillos están formados 
por ondas de presión, que son causadas por la variaciones en la velocidad en que la materia es 
eyectada por el agujero negro supermasivo en forma de chorros. La distribución de los lazos 
sugieren que las erupciones menores ocurren cada 6 millones de años. Uno de los anillos, causado 
por una erupción mayor, es una onda de choque de 85.000 años-luz de diámetro alrededor del 
agujero negro. Otra característica notable son los finos filamentos de emisión de rayos X que se 
extienden hasta una longitud de 100.000 años-luz y una gran cavidad en el gas caliente causada por 
una gran erupción hace 70 millones de años. Esta galaxia es también una fuente de rayos gamma, la 
cual empezó a ser observada a finales de la década de 1990, pero más tarde los científicos han 
medido la variación del flujo de rayos gamma y han descubierto que los cambios se producen en 
cuestión de días. 

86.9. Galaxia elíptica M89 - NGC4552 

Es de tipo E0-1. Tiene una magnitud aparente de 9,8 y está a 60 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 340 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,001 134. 

Está rodeada de multitud de estrellas, cuya formación puede ser debido al choque de 2 galaxias 
espirales o por la absorción de numerosas galaxias menores. Tiene un núcleo brillante de color 
amarillento y sus componentes son de población II y probablemente abundan las gigantes rojas. 
Posee una masa de unos 250.000 soles, es decir, unas tres veces la de nuestra Vía Láctea. La 
estructura del gas y el polvo estelar que se extiende hasta 150.000 años-luz de la galaxia, así como 
los chorros de partículas sobrecalentadas lanzados hasta 100.000 años-luz de distancia, sugieren que 
son el resultado de un cuásar. También, y al igual que otras muchas galaxias elípticas gigantes, es 
muy rica en cúmulos globulares, con una población estimada en 2.000. Además de todo esto, los 
estudios en la longitud de onda de los rayos X realizados con ayuda del telescopio Chandra, 
muestran 2 anillos de gas caliente que probablemente son la consecuencia del estallido que 
experimentó su núcleo hace 1-2 millones de años. 

86. 1 0. Galaxia espiral M90 - NGC4569 

Es de tipo SAB(rs)ab. Su magnitud aparente es de 10,3 y está a 58,7 millones de años-luz de 
nosotros. 

Su velocidad radial es de -235 Km/seg y su desplazamiento al rojo -0,000784. 

Es una de las mayores galaxias espirales del Cúmulo de Virgo con unas dimensiones de 9,5 x 4,5 
arcominutos. Tiene sus brillantes brazos espirales estrechamente enroscados, que parecen 
completamente fosilizados en el sentido de que actualmente no parece que esté ocurriendo ninguna 
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formación de estrellas en ellos, con la sola excepción de la región interior del núcleo cerca de las 
bandas oscuras de polvo interestelar. Ello es debido al rozamiento con el gas intergaláctico caliente 
al moverse la galaxia a través de él, que los despoja de hidrógeno neutro y por tanto de la capacidad 
de fonnar estrellas nuevas. 

86. 11. Galaxia espiral MI 04 - NGC4594 

Es de tipo SA(s)a. Tiene una magnitud aparente de 8 y está a 28 millones de años-luz de nosotros. 
Tiene una velocidad radial de 1.024 Km/seg y un desplazamiento al rojo de 0,003416. 

Llamada Galaxia del Sombrero, tiene un núcleo grande y brillante, una inusual protuberancia 
central y una destacada banda de polvo en el disco galáctico. Desde la Tierra es vista de canto, lo 
que le proporciona una apariencia de sombrero sobre un quinto del diámetro de la Luna llena. 
También posee un nutrido sistema de cúmulos globulares. Se han hecho muchos estudios entre los 
que destaca: estudio de la evidencia de un chorro nuclear de radio y su estructura, la cinemática del 
sistema de cúmulos globulares, un estudio detallado del balance de energía del polvo, de la emisión 
de rayos X, la espectroscopia de los cúmulos globulares, las observaciones de hidrógeno neutro, la 
evidencia de un núcleo galáctico activo de bajo nivel en el núcleo del LINER, la cinemática y las 
metalicidades de los cúmulos globulares, el contenido estelar y la cinemática de la protuberancia, la 
extinción del polvo, las velocidades no circulares del gas y la dependencia radial de la relación 
masa/luz, la distribución de la masa, etc. 

86.12. Galaxia espiral C52 - NGC4697 

Es de tipo E6 y tiene una magnitud aparente de 9,3. Está a 76 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.241 Km/seg y su desplazamiento al rojo de 0,004140. 

Es un conjunto esférico y la mayoría de sus estrellas son de edad avanzada, débiles y de masa baja, 
con poca formación estelar de gas y polvo en comparación con las galaxias espirales. La existencia 
de estrellas de neutrones y agujeros negros significa que en el pasado hubieron muchas estrellas 
masivas brillantes. Se ha estudiado las abundancias de oxígeno y neón de la nebulosa planetaria, así 
como de su agujero negro. 

86.13. Galaxia espiral NG C4536 

Es de tipo SAB(rs)bc. Su magnitud aparente es de 11,1 y está a una distancia 70 millones de años- 
luz 

Su velocidad radial es de 1.808 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,006031 

Es una galaxia con brote estelar, el cual se concentra en su núcleo donde ya ha cesado y en un anillo 
que la rodea. Además posee una pequeña barra central que se cree pudo haber surgido en una 
posible interacción con su vecina la galaxia NGC 4533. Se ha estudiado la opacidad de los discos 
espirales, la emisión de hidrógeno molecular y el campo de velocidad del gas. 

86.14. Galaxia espiral NG C5746 

Es de tipo SAB(rs)b. Su magnitud aparente es de 11,3 y está a 95 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.724 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005751 

Se ve casi de canto y tiene una protuberancia central de forma rectangular, que puede ser una barra 
galáctica vista de lado. También muestra una tasa de formación estelar bastante modesta. Se ha 
estudiado su curva de rotación y se ha determinado que en esta galaxia, la masa luminosa debe 
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dominar sobre la materia oscura. 


86. 1 5. Galaxia espiral lenticular barrada NGC4435 

Es de tipo SBO. Su magnitud aparente es de 11,8 y está a 52 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 791 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002638 

Mediante estudios realizados con el telescopio Spitzer, se ha detectado en esta galaxia una 
población estelar joven en su centro, lo que indica que hace 190 millones de años sufrió un brote 
estelar quizás causado por una interacción con la galaxia NGC 4438. Casi todo su gas caliente, 
según estudios realizados en rayos X con el telescopio Chandra, se halla concentrado en su región 
central. Parece contar también con una larga cola que se pensó producida también por este evento, 
pero que en realidad es un sistema de nubes de polvo de nuestra galaxia totalmente ajeno a la 
galaxia NGC 4435. 

86.16. Galaxia espiral NG C4438 

Es de tipo SAb. Su magnitud aparente es de 10 y está a 52 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 71 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,000237 

Debido a su forma y a su estructura es una galaxia de difícil clasificación, aunque en la actualidad 
se acepta que es una espiral de tipo SAb. Muestra un bajo contenido en hidrógeno neutro quizás 
debido a su rozamiento con el gas caliente que llena el medio intergaláctico de Virgo o con la 
corona de gas caliente que rodea a la cercana galaxia M86 y/o debido a habérsele sido arrancado 
por la atracción gravitatoria de alguna galaxia con la que estuvo a punto de colisionar. Interacciona 
con la galaxia NGC 4435 y también se emplea como lente gravitatoria. Se han hecho estudios del 
calentamiento colisional del polvo y la destrucción de grano pequeño, de la imagen del infrarrojo 
cercanoy de espectroscopia de la región nuclear, de los filamentos de gas, del medio interestelar 
dinámico, etc. 

86. 1 7. Galaxia espiral lenticular barrada NGC4550 

Es de tipo SBO. Su magnitud aparente es de 12,3 y está a 50 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 459 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,00153 1 

Es una de las pocas galaxias que tienen un gran número de estrellas que rotan alrededor del centro 
de la galaxia en sentido opuesto a las demás, en fonna de dos discos de estrellas uno dentro del otro, 
teniendo ambos discos, el mismo tamaño y el mismo brillo superficial. Hay también una pequeña 
cantidad de polvo e hidrógeno molecular en su centro, el polvo concentrado en un disco alrededor 
de su núcleo, donde también se están formando estrellas aunque a un ritmo muy modesto. 

86.18. Galaxia espiral barrada NGC4643 

Es de tipo SBO-a. Su magnitud aparente es de 10,8 y está a 60 años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.333 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004446 

Su disco tiene un bonito anillo con un diámetro exactamente al de la barra central. La barra fúera de 
este anillo es un arco no concéntrico. El anillo polar probablemente debe su existencia a alguna 
galaxia que se combinó con ella dejando el anillo polar como prueba de su destrucción. Esto 
probablemente es también la causa de su núcleo activo LINER. 
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86.19. Galaxia espiral NG C4457 

Es de tipo SAB(s)a. Su magnitud aparente es de 10,8 y está a 60 años-luz de de nosotros. 

Su velocidad radial es de 888 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,002965 

Se trata de un núcleo activo galáctico tipo LINER 

86.20. Galaxia espiral NGC4567 

Es de tipo SA(rs)bc. Su magnitud aparente es de 10,9 y está a 50 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 2.954 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,009904 

Como prueban los estudios realizados en la banda óptica y de su distribución de hidrógeno neutro, 
esta galaxia muestra una banda de polvo prominente y algunas distorsiones en sus regiones más 
exteriores. En cuanto a la interacción con la galaxia NGC 4568, no presentan fuertes signos de 
distorsión ni colas de marea al estar aún comenzando su acercamiento. 

86.21. Galaxia espiral NGC4568 

Es de tipo SA(rs)bc. Su magnitud aparente es de 10,9 y está a 50 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 2.222 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,00744 

Esta galaxia interactúa con la galaxia NGC 4567 como se ha mencionado anteriormente. 

Se han observado dos supemovas en NGC 4568, SN 1990B y SN 2004cc, ambas de tipo le, la 
primera de ellas llegó a alcanzar magnitud 14,4. 

86.22. Galaxia espiral barrada NGC4941 

Es de tipo SAB(r)ab. Su magnitud aparente es de 1 1,2 y está a 64 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.108 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003703 

Se trata de un núcleo activo galáctico. 

86.23. Galaxia lenticular NGC4753 

Es de tipo 10. Su velocidad radial es de 1.163 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003879 
Se ha estudiado las propiedades de su polvo y de su espectro. 

86.24. Galaxia elíptica compacta NGC5846 

Es de tipo E0-1. Su velocidad radial es de 1.712 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,005711 

Se han hecho un estudio de sus bordes y sus burbujas, de su sistema de cúmulos globulares, la 
distribución de las galaxias próximas, de su estructura orbital, la abundancia de elementos pesados y 
su espectro. 

86.25. Galaxia lenticular NGC5363 

Es de tipo 10 y su magnitud aparente es 10,5 

Su velocidad radial es de 1.139 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003799 

Se ha estudiado la emisión-absorción del hidrógeno neutro, su isofotometría y su fotometría UBV. 
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86.26. Galaxia espiral NGC5364 

Es de tipo SA(rs)bc pee y su magnitud aparente es 11,2. Esta a 55 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 1.241 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,004140 

Esta galaxia está inclinada un ángulo de 47° a lo largo de un ángulo de posición de 25° con respecto 
a la visión desde la Tierra. También tiene un aspecto peculiar y una estructura de un anillo 
incompleto en la parte interior. La existencia de sus brazos espirales es amorfa y asimétrica en 
comparación con otras galaxias con una clasificación similar. La emisión del infrarrojo medio en el 
núcleo aparece débil en comparación con los brazos en espiral, lo que sugiere una baja tasa de 
formación estelar en la región central. El anillo interior de esta galaxia se extiende por un diámetro 
de 6,7 kpc y se encuentra ligeramente fuera del centro con el lado norte que muestra una emisión 
más fuerte en el espectro del Ha comparación con la mitad sur. Hay múltiples regiones H II a lo 
largo de los brazos espirales. Cada uno de los dos brazos principales envuelve todo el camino 
alrededor de la galaxia, aunque muestran parches a lo largo de gran parte de su longitud. 

86.27. Galaxia espiral NGC4698 

Es de tipo SA(s)ab y su magnitud aparente es 10,6. Está a 55 millones de años-luz de nosotros. 

Su velocidad radial es de 1.009 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003366 

Su estructura es puramente espiral con los brazos correspondientes. Está inclinado 53° con respecto 
a la línea de visión desde la Tierra a lo largo de un ángulo de posición de 170°. Una característica 
única de esta galaxia es que las estrellas y el polvo del disco nuclear están girando en una dirección 
alineada perpendiculannente al eje del disco galáctico. La protuberancia aparece alargada fúera del 
plano galáctico. Esta alineación inusual puede haber sido el resultado de un evento de fusión en el 
pasado. Está clasificada como una galaxia Seyfert 2 con un núcleo galáctico activo y por esta razón 
muestra una emisión importante de energía de radio y de rayos X desde el mismo núcleo. 

86.28. Galaxia espiral NGC4429 

Es de tipo SA0(r) y su magnitud aparente es 10,2. 

Su velocidad radial es de 1.104 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003683 

Se trata de una galaxia lenticular y las imágenes enmascaradas revelan la característica fonna X. Se 
ha estudiado químicamente su núcleo y sus anillos circumnucleares. 

86.29. Galaxia espiral NGC4580 

Es de tipo SAB(rs)a pee y su magnitud aparente es 11,3 

Su velocidad radial es de 1.034 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,003449 

Muestra un pseudoanillo interior irregular, pero fuera de esta zona, la estructura es mucho más 
suave. También muestra unas pocas concentraciones muy brillantes. 


Pág.271 



87 . 


Volans (Vol)/Pez volador 


87.1. Galaxia espiral NGC2307 

Es de tipo SB(rs)b. Tiene una magnitud aparente de 12,3 

Su velocidad radial es de 4.558 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,015204. 

Esta galaxia tiene un anillo y varios brazos. Su anillo interior muestra roturas en el eje menor, al 
igual que un anillo simulado de resonancia 4:1. 

87.2. Galaxia espiral lenticular AM0644-741 

Es de tipo SO. Tiene una magnitud aparente de 13,96 y está a 300 millones de años-luz de nosotros. 
Su velocidad radial es de 6.604 Km/seg y su desplazamiento al rojo 0,022029. 

En realidad se trata de una galaxia lenticular con anillos. El núcleo amarillento fue una vez el centro 
de una galaxia espiral normal y el anillo que rodea su núcleo, actualmente tiene un diámetro de unos 
150.000 años-luz. Este anillo es una región extremadamente activa, donde permanentemente se 
forman estrellas azules muy masivas y calientes. La región rosada a lo largo del anillo conforma 
una nube enrarecida de gas hidrógeno, el cual toma un color fluorescente a causa del constante 
bombardeo de luz ultravioleta proveniente de las jóvenes estrellas azules. 
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